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Análisis de la retroalimentación en la región central de NGC 1087 utilizando datos del
programa BEARD

Abstract

En esta tesis se investiga el proceso de retroalimentación en la región central de NGC
1087, la cual es una galaxia dominada por formación estelar sin ninguna evidencia para
la presencia de núcleo activo y se discute su manifestación observacional, haciendo uso
de datos fotométricos y espectroscópicos. Se realizaron las observaciones con el Gran
Telescopio Canarias (GTC), utilizando el instrumento MEGARA en modo de espectro-
scopia de campo integral (IFU, por sus siglas en inglés) con una resolución espectral
R ∼ 12000 ( FWHM = 10.4 km s−1), cubriendo un intervalo en longitud de onda de
4963 Å a 5445 Å. El campo de visión es de 960 pc × 870 pc. Cada spaxel (pı́xel
espacial del cubo de datos) tiene un tamaño de 15 × 15 pc. Para complementar el
análisis se usaron espectros del VLT/MUSE obtenidos del archivo cientı́fico ESO, los
cuales cubren un intervalo de longitud de onda que va de 4650 Å a 9300 Å, pero de baja
resolución espectral (R ∼ 1500 )e imágenes archivadas de HST Y JWST, además de
imágenes de banda estrecha de Hα del programa BEARD1 Para abordar el problema
de la retroalimentación, desde el punto de vista espectroscópico, se analizó el perfil de
la lı́nea de emisión de [O III] λ5007 Å en los datos de alta resolución espectral para
encontrar las componentes de velocidades de gas ionizado en cada pı́xel usando ajustes
multigaussianos con una componente ancha desplazada en velocidad con respecto a la
componente prominente. El resultante mapa de velocidades nebulares fue comparado
con el mapa de velocidad estelar obtenido utilizando datos de MEGARA. Se realizaron
diagramas diagnósticos con el fin de estudiar las fuentes de ionización en la región
central de la galaxia. Los resultados muestran que alrededor de 40% de spaxeles en la
zona observada muestran evidencia para más de una componente cinemática, con una
separación de ∼75 km s−1. En la mayorı́a de los casos ninguna de estas dos compo-
nentes están en reposo con respecto a las estrellas responsables por retroalimentación.
Por lo general una componente gaussiana es ancha y débil con respecto a la otra. Ex-
aminando las imágenes de HST inferimos que las estrellas responsables a los vientos
en los spaxeles con lı́nea ancha están distribuidos en la zona ionizada. También exis-
ten casos donde las dos componentes son de mismo ancho e intensidad. Estos casos
se encuentran en spaxeles vecinos al núcleo que identificamos de JWST sugiriendo

1 Los datos de MEGARA y Hα utilizados en esta tesis son parte del programa Bulgeless Evolution
And the Rise of Disks (BEARD), la cual es una colaboración internacional liderada por Jairo Mendéz-
Abreu con participación de los asesores de esta tesis.
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un comportamiento de emisión bipolar de origen nuclear. Este estudio proporciona
una comprensión detallada de la retroalimentación en NGC 1087, mostrando la impor-
tancia de la combinación de datos de longitudes de onda múltiples para interpretar la
cinemática del gas y la de las estrellas para el entendimiento de la retroalimentación
estelar en galaxias y su influencia en el medio interestelar.
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acompañado en todo este viaje..





Análisis de la retroalimentación en la región central de NGC 1087 utilizando datos del
programa BEARD

Agradecimientos

Agradezco al Dr. Yalia Divakara Mayya y al Dr. David Fernández Arenas por acompañarme
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Capı́tulo 1
Introducción

1.1 Objetivo

El objetivo de esta tesis es estudiar la retroalimentación estelar en la región central de la
galaxia NGC 1087 a través de técnicas espectroscópicas y fotométricas. Se realizará un
estudio en múltiples longitudes de onda con el fin de caracterizar con el mayor detalle
la retroalimentación, sus fuentes y su interacción con el medio interestelar en la galaxia.

1.2 Motivación

La retroalimentación es la inyección de energı́a, momento, y materia generada por la
formación estelar o la acreción de agujeros negro supermasivos (Núcleos Galácticos
Activos, AGN de sus siglas en inglés), este trabajo se centrará en el primer caso. La
retroalimentación estelar a escalas galácticas representa un papel fundamental en regu-
lar la formación estelar y el enriquecimiento quı́mico en la historia de las galaxias (e.g
Davé et al. 2012; Hopkins et al. 2012; Chisholm et al. 2017). Estos flujos de salida
pueden afectar al crecimiento de galaxias masivas, a la temperatura y a la metalicidad
del medio intergaláctico (Sadoun et al. 2020). Se cree que regulan la formación es-
telar mediante la eliminación y el calentamiento del gas, suprimiendo potencialmente
la formación estelar en sus galaxias anfitrionas (Leitherer et al. 2013; Krumholz 2014;
Gallagher et al. 2019).
En las galaxias de alto desplazamiento al rojo, los flujos galácticos son más frecuentes
y eficientes debido al aumento de la actividad de formación estelar (Guo et al. 2023).
El estudio de las galaxias cercanas en comparación con las galaxias de alto desplaza-
miento al rojo ofrece varias ventajas para comprender los vientos galácticos. Estas
galaxias brindan la oportunidad de estudiar eventos con gran detalle, incluso cuando sus
luminosidades son relativamente bajas, lo que permite comprender mejor la fı́sica de
los desbordamientos galácticos (Kulkarni et al. 2018). El estudio de galaxias cercanas
permite investigar los flujos galácticos salientes en un entorno más controlado. Este en-
torno controlado facilita la identificación de diferentes tipos de vientos galácticos, como
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CAPÍTULO 1. INTRODUCCIÓN

los flujos de salida moleculares centrales, y su modulación de las tasas de formación
estelar dentro de las galaxias (Stuber et al. 2021). Los vientos galácticos en galaxias de
bajo desplazamiento al rojo están impulsados principalmente por la formación estelar
más que por la actividad de AGN (Sarzi et al. 2015).

Estudiar la retroalimentación en detalle a través de múltiples longitudes de onda en
el universo cercano, con una variedad de datos fotométricos y espectroscópicos, a difer-
ente resolución espacial y espectral, nos puede dar pistas para una mejor interpretación
de los procesos astrofı́sicos que ocurren en el universo temprano dado que en estas es-
calas se presenta una falta de resolución espacial lo que ha provocado suposiciones ad
hoc en la retroalimentación estelar.

Este estudio en las últimas décadas ha estado limitado a la baja sensibilidad de
los instrumentos y la baja resolución espacial de los telescopios, además de la falta de
modelos teóricos y numéricos que sirvan como contraste de las observaciones. Por lo
que, dado la mejora actual de tanto telescopios como instrumentos se abre la posibili-
dad de estudiar con mayor detalle este proceso (e.g. Walch 2023; Schimd et al. 2024;
Kahle et al. 2024).

1.3 Papel de retroalimentación en galaxias
La evolución galáctica estudiada a través de las simulaciones del Modelo de Materia
Oscura Frı́a reproducen de manera satisfactoria la estructura a gran escala del Universo,
pero surgen problemas en zonas de alta densidad. Aún las simulaciones más detalladas
no logran reproducir las relaciones básicas de las galaxias como la función de masa
galáctica, tamaños de galaxias, la Ley Kennicut-Schmidt1 (Springel and Hernquist
2003; Oppenheimer and Davé 2006; Hopkins et al. 2012). Lo anterior se debe a que
los procesos de enfriamiento radiativo, formación estelar y explosiones de supernova
ocurren a escalas de 1 pársec (pc), las cuales no se resuelven en estas simulaciones
(sub-kpc). Si bien las simulaciones proponen escenarios como la prolongación de la
fase adiabática de la explosión de una supernova (solución Sedov-Taylor), esto omite
efectos relevantes debido a la baja resolución y la falta de un modelo más preciso de
retroalimentación.
Para entender estas discrepancias entre las simulaciones y las observaciones, es nece-
sario estudiar en detalle los procesos fı́sicos involucrados en la retroalimentación. Este
proceso implica analizar la formación estelar, la evolución estelar, la dinámica del gas
y el reciclaje energético y quı́mico en los medios interestelar, intergaláctico y galáctico
circundante (referidos en un futuro como ISM, IGM y CGM respectivamente). En la
Fig. 1.1 se muestra una representación esquemática de este fenómeno similar a un pro-
ceso de reciclado. Este proceso se ejemplifica para una galaxia de disco (representado
por el color azul). Se muestra en el centro del disco una región roja hacia la cual se

1 La Ley Kennicut-Schmidt es una relación empı́rica entre la densidad superficial de gas y la densidad
de formación estelar en una región dada.
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1.3. PAPEL DE RETROALIMENTACIÓN EN GALAXIAS

esta acretando material proveniente del IGM. Se muestran flujos salientes (colores rojo
y rosa) que emergen del disco, estos flujos representan el gas caliente expulsado de la
galaxia debido a procesos internos en la galaxia. Después de que este gas sea expul-
sado, este se enfrı́a y se mezcla, aunque una parte de el puede caer hacia la galaxia
contribuyendo al IGM. Se muestra también un gas difuso (representado por colores
púrpura), este gas es resultado de la acreción filamentaria del IGM. Se muestran gru-
mos de este gas lo que representa la naturaleza completa del mismo. A lo largo del
tiempo las diferentes componentes se mezclan creando una estructura compleja que
determina la evolución de la galaxia (Tumlinson et al. 2017).
El trabajo presente se enfocará en el estudio de los súper-vientos (referidos en la Fig.
1.1 como outflows). Debido a los procesos térmicos y dinámicos presentes en el gas,
los súper-vientos son un proceso multifase, cada fase de este se manifiesta en diferentes
rangos del espectro electromagnético, lo que implica la necesidad de observaciones
desde rayos X hasta radio. Las fases son caliente, tibia, frı́a e ionizada. En la tabla
1.1 se muestran las fases caliente, tibia, frı́a e ionizada del súper-viento, ası́ como su
temperatura, longitud de onda observada y su origen. El trabajo se concentrará en el
estudio de la fase ionizada del viento empleando datos en el intervalo óptico.

Fase Temperatura Observación Origen
Fase caliente 106-108 K Rayos X y ultravioleta extremo Proviene de la retroal-

imentación de estrellas
masivas y supernovas; el gas
caliente puede escapar de la
galaxia.

Fase tibia 104-106 K Ultravioleta y óptico Asociada a choques de menor
intensidad; puede enfriarse y
condensarse en nubes de gas
más denso.

Fase frı́a < 104 K Infrarrojo y radio Gas molecular y atómico no
ionizado; puede ser reciclado
o formar nuevas estrellas.

Gas ionizado ∼ 104 K Lı́neas de emisión óptica (Hα) Ionizado por radiación ultra-
violeta de estrellas jóvenes y
masivas.

Table 1.1: Múltiples fases del súper-viento en galaxias.

1.3.1 Procesos generadores de vientos galácticos
Los vientos galácticos son el resultado de la transferencia de energı́a y momento desde
el interior de la galaxia hacia su entorno exterior. Esta energı́a proviene de estrellas ma-

Página 3



CAPÍTULO 1. INTRODUCCIÓN

Fig. 1.1: Una vista esquemática del MGC. La protuberancia central roja de la galaxia y el
disco gaseoso azul se alimentan por la acreción filamentaria desde el IGM (azul). Los flujos
salientes emergen del disco en colores rosa y naranja, mientras que el gas que fue previamente
expulsado está reciclando. El halo de ”gas difuso” en tonos variables de púrpura incluye gas que
probablemente recibe contribución por todas estas fuentes y se mezcla con el tiempo. Tomado
de Tumlinson et al. (2017).

sivas y eventos catastróficos que ocurren en la vida de una galaxia. Los dos procesos
más significativos son los vientos estelares y las explosiones de supernovas. Ambos
mecanismos proporcionan la energı́a necesaria para calentar y acelerar el gas inter-
estelar, permitiendo que escape de la galaxia y contribuya al medio circungaláctico
y al medio intergaláctico (Veilleux et al. 2005). Existen otras contribuciones como
por ejemplo la retroalimentación por foto ionización de estrellas jóvenes (<106 años)
(Krumholz 2014). Se explicará a continuación en detalle estos procesos que generan
los vientos galácticos.

Una vez discutido la generación de vientos en regiones de formación estelar se
abordará el caso contrario, es decir, ambientes donde las estrellas mueren; supernovas.
Las supernovas son explosiones estelares cataclı́smicas que ocurren al final de la vida
de estrellas masivas. Debido a estas condiciones extremas energéticas, las supernovas
juegan un papel crucial en la distribución de elementos pesados por el universo y en
la dinámica del medio interestelar (Woosley et al. 2002). Las supernovas tipo II son
las que debido a la condición del medio interestelar circundante representan una con-
tribución importante en el proceso de retroalimentación. Este tipo de supernova resulta
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1.4. MANIFESTACIÓN OBSERVACIONAL DE LA RETROALIMENTACIÓN

del colapso del núcleo de estrellas masivas con masas iniciales mayores a aproximada-
mente 8 M⊙. Cuando estas estrellas agotan su combustible nuclear, su núcleo colapsa
bajo la gravedad, y la energı́a liberada en este proceso provoca la explosión de las ca-
pas exteriores de la estrella (Smartt 2009). Se libera energı́a en el rango de 1050 a 1051

erg (Smartt 2009).Las velocidades de los remanentes de supernovas de Tipo II pueden
alcanzar entre 5,000 y 20,000 km s−1(Chevalier 2006). El momento eyectado por las
supernovas de Tipo II está en el rango de 1042 a 1043 g cm s−1(Woosley et al. 2002).
Las supernovas Tipo Ia ocurren en sistemas binarios donde una enana blanca, una es-
trella con una masa menor de aproximadamente 8 masas solares (M⊙), acumula ma-
terial de su compañera. Cuando la enana blanca alcanza el lı́mite de Chandrasekhar
(∼ 1.4 M⊙), se desencadena una explosión termonuclear que resulta en la supernova
(Hillebrandt and Niemeyer 2000). La energı́a liberada tı́picamente está en el rango de
1050 a 1051 erg (Leibundgut 2000). El momento eyectado por las supernovas de Tipo
Ia está aproximadamente en el rango de 1043 a 1044 g cm s−1(Woosley and Weaver
1988). Las velocidades de los remanentes de supernovas de Tipo Ia pueden alcanzar
entre 3,000 y 30,000 km s−1(Filippenko 1997). Este tipo de supernovas no están asoci-
ados con vientos galácticos ya que estas explosiones dan lugar en ambientes con poco
gas, además de no ocurrir en múltiples eventos en un mismo lugar.
Los vientos estelares y las supernovas pueden estar presentes en la formación de vientos
galácticos, pero operan a diferentes escalas de energı́a, momento y velocidad. Además,
lo hacen en diferentes escalas de tiempo, las cuales dependen de propiedades como la
metalicidad. Después de los primeros 7-10 millones de años, la energı́a mecánica de
las supernovas es 5-7 veces mayor que la proveniente de fuentes de retroalimentación
pre-supernova en una región de formación estelar (Leitherer et al. 1999) .

1.4 Manifestación observacional de la retroalimentación

Las estructuras a gran escala en las galaxias es la combinación caótica de las estruc-
turas individuales conocidas como cascarones, anillos, hoyos, bucles, burbujas, fila-
mentos, súper burbujas, súper cascaras, súper cáscaras gigantes , arcos y cavidades.
Los sistemas que presentan un radio mayor a 300 pc son referidos como súper estruc-
turas (Tenorio-Tagle and Bodenheimer 1988). El estudio estas superestructuras en las
galaxias cercanas ha estado limitado por la resolución espacial, sin embargo dadas las
resoluciones actuales su estudio ha evolucionado notablemente. El super-viento puede
ser estudiado a lo largo de todo el espectro electromagnético debido a sus varias fases.
En el óptico se encuentran lı́neas nebulares tales como Hα, [N II] λλ6548,6583, [S
II]λλ6716, 6731, [ O III] λ5007, entre otras. En el infrarrojo se encuentra Paα, Brα, y
H2 2.122 µm . También se encuentra los rayos-X suaves y la emisión en radio para el
estudio de los vientos.
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CAPÍTULO 1. INTRODUCCIÓN

1.4.1 Morfologı́a

Identificar la morfologı́a que dejan los súper-vientos en la galaxia es importante para
su estudio; con esta se cuantifican parámetros esenciales como su alcance. A lo largo
de las décadas se ha encontrado evidencia observacional de las estructuras individuales
de retroalimentación mencionadas anteriormente. En nuestra galaxia, la Vı́a Láctea,
mediciones de la lı́nea de 21 cm (trazando al hidrógeno neutro) muestran la existen-
cia de burbujas y estructuras a gran escala (Heiles 1979). Se ha encontrado en la Nube
Mayor de Magallanes (galaxia irregular satélite a la Vı́a Láctea y M31 conocida como la
galaxia Andrómeda) las regiones DEM L25 y L50 (ver Fig. 1.2) parecen estar situadas
en un gran vacı́o de H I, de aproximadamente 1.4 kpc de diámetro. Las distribuciones
irregulares de H I siguen siendo consistentes con los filamentos ópticos que correspon-
den a caracterı́sticas de explosión incipiente o material acelerado por impactos de re-
manentes de supernova (Oey et al. 2002). Además se ha encontrado emisión difusa de
rayos-X con morfologı́as de anillo indicando cascaras (Chu and Mac Low 1990).

Otro ejemplo de estructura a gran escala es el caso de la súper burbuja en la galaxia
tardı́a NGC 628, la cual tiene un diámetro de casi 1 kpc (ver Fig. 1.3 Mayya et al. 2023).

La galaxia starburst M 82 (también conocida como galaxia del Cigarro), ubicada a

Fig. 1.2: DEML25 y DEM L50. Se muestran imágenes compuestas en banda estrecha de DEM
L25 y DEM L50 y DEM L301, las cuales son Hα se muestra en verde, [O III] en azul y [S II]
en rojo. La imagen se construyó a partir de las imágenes con el continuo sustraı́do y una escala
de intensidad arbitraria. El norte está hacia arriba y el este a la izquierda. Tomado de (Oey et al.
2002)

.
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una distancia de aproximadamente 3.4 Mpc (Johnson et al. 2009), es de gran interés en
el estudio de los outflows galácticos debido a su intensa actividad de formación estelar
y los potentes vientos galácticos resultantes. En el centro de esta galaxia se encontró
evidencia de una explosión (Lynds and Sandage 1963). En la Fig. 1.4 se muestra la
estructura bicónica del súper viento.

M 82 ha sido estudiada en múltiples longitudes de onda, desde el radio hasta los
rayos X, proporcionando una visión detallada de sus procesos de outflow. Las observa-
ciones en rayos X, por ejemplo, han revelado la presencia de gas caliente a temperaturas
de millones de grados Kelvin, expulsado por la actividad estelar (Strickland et al. 2004).

El estudio de los vientos en M82 ayuda a comprender cómo los procesos de
retroalimentación estelar afectan la evolución galáctica. Los vientos galácticos pueden
regular la formación estelar al remover gas del disco galáctico, y también enriquecen el
medio intergaláctico con elementos pesados producidos en las supernovas. Las obser-
vaciones de M82 sirven como banco de pruebas para modelos teóricos y simulaciones
de outflows galácticos. Estos modelos ayudan a explorar cómo los outflows influyen en

Fig. 1.3: Se muestra la súper burbuja en NGC 628 trazada por la emisión de hidrocarburos
poliaromáticos2 en el filtro F770W del JWST. La ubicación de esta cavidad, justo fuera del
brazo espiral al sureste del núcleo, está indicada por un cı́rculo amarillo de 20 segundos de arco
de diámetro, que corresponde a 940 pc a la distancia de 9.77 Mpc a NGC 628. Tomado de
(Mayya et al. 2023)

.
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la estructura y evolución de las galaxias (Hopkins et al. 2012).
Estudios recientes de alta resolución espacial con el JWST han relevado estruc-

turas de parsecs conocidas como plumas (ver Fig. 1.5). Una pluma es un pico coherente
en el flujo que se extiende aproximadamente perpendicular al plano del disco . Al estu-
diar las plumas, se puede rastrear la trayectoria y la velocidad del material expulsado,
proporcionando datos vitales sobre la dinámica de los vientos galácticos.

Fig. 1.4: M82, imagen tomada por el Observatorio Wisconsin-Indiana-Yale-NOIRLab (WIYN
por sus siglas en inglés, y en el resto del trabajo serán ası́) en Hα (magenta) y el Telescopio
Espacial Hubble (HST en inglés) en colores de continuo BVI (cortesı́a de Smith, Gallagher y
Westmoquette). Varios de los filamentos de mayor escala se remontan hasta los supercúmulos
estelares incrustados en el disco. Tomada de Veilleux et al. (2005)

.

1.4.2 Observaciones de rayos-X
Las observaciones de rayos-X son fundamentales en el estudio de los super-vientos,
ofrecen la exploración más directa de la fase caliente y tenue del gas, un estudio difer-
ente al de la interacción del viento con el gas del ambiente el cual es el caso del óptico.
Debido a las energı́as de supernovas y vientos de estrellas masivas de alrededor de
kT=10 keV (e.g 1051 por 10 M⊙) se espera tener una emisión de rayos-X duros. Al
tener una velocidad de miles km s−1, esta emisión es emitida en la parte interna del
súper-viento (Tomisaka and Ikeuchi 1988; Suchkov et al. 1993).

Las imágenes de rayos X con resolución espacial de galaxias con brotes estelares
bien estudiadas, cuyos discos estelares de gran escala se observan casi de canto (M 82,
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Fig. 1.5: Se muestra un ejemplo de una pluma de 50 pc de ancho. La imagen es obtenida a
partir del filtro F335M de JWST el cual es un trazador de hidrocarburos poliaromáticos (PAH),
a este filtro se le hace una substracción para obtener la emisión de PAH. Tomada de (Fisher
et al. 2024)

.

NGC 253, NGC 2146 y NGC 3628), muestran impresionantes ”halos” o ”plumas” de
rayos X que pueden extenderse hasta un radio de 10 kpc o más a lo largo del eje menor
de la galaxia. En la Fig. 1.6 se muestra a NGC 253 una galaxia de canto, donde en color
azul se nota una emisión importante de rayos-X trazando el gas caliente del viento.

1.4.3 Caracterı́sticas espectroscópicas
La mayorı́a del análisis que se ha realizado del estudio de los súper-vientos concierne
a lı́neas de emisión en el óptico, con estas lı́neas se puede analizar la cinemática del
gas, además de propiedades fı́sicas como su temperatura y densidad electrónica. La
emisión del viento en el intervalo óptico proviene de la interacción no directamente del
súper-viento si no del ambiente denso, en el que la presión dinámica o térmica (de-
pendiendo del estado de evolución de la burbuja) del viento genera choques radiativos
lentos (menores a unos pocos cientos de km s−1) (McCarthy et al. 1987). Este material
serı́a la delgada y densa capa de gas ambiental comprimido y calentado por el choque
en el borde delantero de la burbuja.
Los espectros de las regiones nucleares de las galaxias aparecen con una asimetrı́a cor-
rida al azul en los perfiles de las lı́neas de emisión e.g (e.g. Armus et al. 1989; Phillips
et al. 1983). El corrimiento al azul sugiere que la parte corrida al rojo del súper viento
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Fig. 1.6: Imagen en tres colores de NGC 253, donde el azul es la emisión de rayos X de banda
ancha (0.5-7 keV) del Chandra, el verde es Hα (Lehnert and Heckman 1995), y el rojo es la
emisión de CO (2- 1) (Leroy et al. 2021). La etiqueta de 1’ corresponde a 1.0 kpc, y en la
imagen, el norte está hacia arriba y el este hacia la izquierda. Imagen de Lopez et al. (2023)

.

ionizado se ve oscurecida debido al polvo, en la Fig. 1.7 se muestra un espectro del
núcleo de RAS 01217 + 0122 que presenta esta componente ancha corrida al azul.

1.5 Modelo teórico del viento galáctico

El entendimiento de los vientos galácticos se logra también a través del estudio teórico
de estos. A continuación se muestra un modelo que explica en detalle las diferentes
fases y sus condiciones de este. En la Fig. 1.8 se muestra un esquema de la evolución
del súper-viento en la galaxia M82. El panel izquierdo ilustra la fase inicial de ex-
pansión, donde un disco molecular “MD”) alimenta la formación estelar. Las su-
pernovas y vientos estelares, representados por estrellas, generan una cavidad central
caliente (”C”) con gas a temperaturas de ∼ 108 K. Este gas se expande a velocidades de
varios miles de km s−1como un viento libre “FW”), pasa por un choque interno (”WS”)
y se recalienta a ∼ 108 K, produciendo emisión de rayos-X. La burbuja creada por la
presión del viento se expande a lo largo del eje vertical, formando una capa delgada
(”S”) que emite lı́neas ópticas.

El panel derecho de la Fig. 1.8 muestra la evolución del súper-viento al escapar
hacia el halo. El interior de la región evacuada está dominado por el fluido del viento
en expansión libre, con una capa delgada de viento chocado en el borde delantero,
separada del gas del halo por una discontinuidad de contacto (”CD”). Choques de
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Fig. 1.7: Ejemplo de componente ancha corrida al azul. En el espectro superior se muestra el
núcleo de RAS 01217 + 0122 y en el inferior el núcleo de IRAS 01003-2238, ambos presentan
una componente ancha corrida al azul en los perfiles de lı́nea de emisión. Este efecto es más
prominente en Hα y [N II].

proa “BS”) se forman alrededor de inhomogeneidades en el halo, acelerando nubes de
gas (“SC”) que pueden emitir lı́neas ópticas/UV y rayos X suaves, dependiendo de la
velocidad de los choques (Tomisaka and Ikeuchi 1988).

1.5.1 Modelo geométrico

El modelo geométrico de súper-viento para las galaxias con brote de formación estelar
es el de una distribución bipolar perpendicular al disco. Se han encontrado ángulos de
apertura de 2 θ∼ 10−45 (ver Fi.g 1.9)cerca de la base, incrementando hasta ∼ 45−100
sobre el disco. Un ejemplo claro de esta estructura es el caso de M82. En la Fig. 1.9 se
muestra el dibujo de la estructura bicónica (Heckman et al. 1990).
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Fig. 1.8: Diagrama de las fases evolutivas de un súper-viento expandiéndose hacia el halo del
disco de la galaxia. Las figuras están basadas en la simulación numérica de M82 de Tomisaka
and Ikeuchi (1988). En el panel izquierda se muestra la fase radiativa antes del rompimiento.
En el panel derecho se muestra después de que la burbuja se expanda más de un par de alturas
de escala vertical, la cual puede ”escaparse” del halo.

1.6 BEARD: NGC 1087 (star-forming galaxy)

A continuación se detallará el objeto de estudio de este trabajo y su relevancia en el
estudio de este proceso. NGC 1087 es una galaxia espiral débilmente barrada con bra-
zos sueltos y un anillo se denomina de tipo SAB(rs)c (de Vaucouleurs et al. 1991a),
ubicada a una distancia de 15.85 Mpc (Anand et al. 2021) y un ángulo de inclinación
de 43° (Lang et al. 2020a). Una galaxia espiral intermedia de tipo Sc se caracteriza por
tener un bulbo pequeño y brazos espirales abiertos, bien definidos, además cuenta con
una gran cantidad de estrellas jóvenes y regiones de formación estelar. Estas galaxias
suelen tener una considerable cantidad de gas y polvo. En la Fig. 1.10 se muestra una
imagen de la galaxia NGC 1087 con filtros en el ultravioleta, visible y cercano infrar-
rojo del Telescopio Espacial Hubble (HST), en esta imagen se muestra el tamaño de la
elipse obtenida con la banda R 25 y el campo de visión de MEGARA. En la Fig. 1.11
se muestra la región central la cual es el objeto de estudio de esta tesis, fue cambiado
el contraste de la imagen para apreciar mejor las estructuras.
Esta galaxia pertenece al grupo NGC 1087 de Vaucoulers (junto con NGC 1090), se
encontró que su diferencia de velocidades (∼ 1200 km ) es muy alta para que se en-
cuentren en interacción (a pesar de la pequeña separación de 3 diámetros de galaxia
entre estas) por lo que esta galaxia se encuentra aislada (Blackman 1980).
NGC 1087 tiene un núcleo pequeño, cuenta con un anillo interior muy brillante debido
a las varias regiones HII que se encuentran cercano a su núcleo (Ann and Park 1993).
Esta galaxia presenta una barra pequeña en el infrarrojo, la cual no es clara en el óptico
debido a la absorción del polvo y la intensa radiación de las estrellas jóvenes. Esta
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Fig. 1.9: Esquema del súper-viento a lo largo de una superficie bicónica centrada en el núcleo
de una galaxia con disco, en el cual se tiene una simetrı́a axial con respecto al eje menor (lı́nea
vertical punteada) del disco. El disco está representado por el rectángulo marcado con la letra
D, la estructura es vista desde un observador (representado con un dibujo de un ojo) el cual su
lı́nea de visión forma un ángulo ϕ con el plano del disco de la galaxia. El ángulo θ corresponde
al ángulo de apertura del gas a través de la superficie del cono con una velocidad v (flechas
sólidas). La lı́nea de vista a través del cono en la parte más cercana al disco de la galaxia
produce una lı́nea de emisión con doble pico con el gas en la superficie frontal, produciendo un
componente que está fuertemente desplazado al azul (flecha abierta, etiquetada como vNF), y el
gas en la parte trasera produce un componente cerca de la velocidad sistémica (flecha abierta,
etiquetada como vNB). La lı́nea de visión a través del cono en el lado lejano del disco puede
sufrir una fuerte ocultación por el polvo en el disco. Diagrama tomado de Heckman et al.
(1990).

barra presenta diferencias notables con respecto a las barras estelares convencionales,
por ejemplo la ausencia de un anillo nuclear de formación estelar, y la falta de franjas
de polvo claros a lo largo del eje de la barra (López-Cobá et al. 2024). Se trata también
de una galaxia de baja masa logM∗/M = 9.9 (Leroy et al. 2021).

En la Tabla 1.2 se resumen las propiedades básicas de la galaxia NGC 1087.
Esta galaxia forma parte del grupo de la colaboración BEARD (Bulgeless Evolu-

tion And the Rise of Disks ). Las galaxias de este censo son galaxias sin bulbo (solo
con disco o con bulbo pequeño). La existencia de un gran número de galaxias pone en
discusión la naturaleza jerárquica de Materia Oscura Frı́a (CDM, ), dada la fragilidad
de los discos en galaxias espirales no se espera que sobrevivan a fusiones violentas o,
al menos, deberı́an crear un bulbo masivo.
BEARD es un programa que cuenta con un total de 50 galaxias sin bulbo seleccionadas
de SDSS-DR13 con las siguientes condiciones: i) inclinación i < 60 grados; ii) concen-
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CAPÍTULO 1. INTRODUCCIÓN

Galaxia RA DEC log10 M⋆ log10 SFR z Distancia Inclinación P.A
(grados) (grados) M⊙ M⊙yr−1 Mpc (grados) (grados)

(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7) (8) (9)

NGC 1087 41.6049 -0.4987 9.9 0.12 0.005080±6.67×10−6 15.85±2.08 42.9 5

Table 1.2: Descripción de NGC 1087. Los valores (2),(3),(4),(5) son los obtenidos de Leroy
et al. (2021). (6) nos indica el corrimiento al rojo de la galaxia, es obtenido de van Driel et al.
(2016). (7) otorga la distancia a la galaxia, es obtenida de Anand et al. (2021). (8) indica
la inclinación de la galaxia, es obtenida de Lang et al. (2020b). El valor (9) es el ángulo de
posición obtenido con fotometrı́a en SDSS tomado de de Vaucouleurs et al. (1991b).

tración C=R90/R50 <2.5; iii) relación bulbo-total B/T < 0.1 , relación bulbo-disco B/D
< 0.08; iv) masa estelar total M∗ > 1010M⊙; y v) ubicadas en el Universo cercano (<
40 Mpc). En el censo las siguientes observaciones: i) Espectroscopia de Campo Inte-
gral del centro de las galaxias (∼ 10x10 arcsec) por parte de MEGARA-GTC, imágenes
profunda de banda ancha con WFC-INT, imágenes de Hα en banda estrecha obtenidas
con IO:O-LT (Liverpool Telescope) y iv) espectroscopia de baja resolución de rendija
larga usando DOLORES-TNG e ISIS-WHT.
El estudio de NGC 1087 dentro de la colaboración destaca por ser una de las tres galax-
ias con la que se cuenta cubo de datos de MUSE por lo que su estudio servirá como
referencia para el resto de las galaxias de la muestra BEARD.
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Fig. 1.10: Imagen compuesta de la galaxia NGC 1087. En color azul se muestra el filtro F438W
(HST) el cual traza poblaciones de estrellas jóvenes. En color verde es la emisión de Hα
(obtenida con el filtro F657N de HST), muestra las regiones de formación estelar. Finalmente en
rojo se muestra el filtro F814W (HST) el cual es trazador de estrellas viejas. La elipse (en color
blanco) corresponde a los valores 222.90 arcsec para el eje mayor, 134.41 para el eje menor
y un ángulo de posición de 5° obtenidos en la banda R 25 (blue) (tomados de de Vaucouleurs
et al. (1991b)). El rectángulo con lı́nea sólida blanca indica el campo de visión de MEGARA
(12.5 arcsec x 11.3 arcsec). La imagen ha sido construida en esta tesis con los datos disponibles
en la literatura.

Página 15
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Fig. 1.11: Imagen compuesta del centro de la galaxia NGC 1087. Los colores son los mismos
que la Fig, 1.10. Créditos: esta tesis.
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Capı́tulo 2
Datos

En esta sección se describirán los datos que se han utilizado en la realización del tra-
bajo. En la primera se describirán los datos de parte de la colaboración BEARD dando
detalles más profundos de ellos. En la segunda parte se describirá el uso de datos
públicos provenientes de telescopios de tierra y espaciales.

2.1 Datos MEGARA

En esta sección se centrará el instrumento GTC-MEGARA y el Gran Telescopio Ca-
narias, estos datos son el soporte y motivación del trabajo se encuentra en estos datos.

2.1.1 Gran Telescopio Canarias
El Gran Telescopio Canarias (GTC) es el telescopio óptico-infrarrojo más grande del
mundo. Ubicado en el Observatorio del Roque de Los Muchachos, en la Palma, Islas
Canarias a una altura de ∼ 2300 metros sobre el nivel del mar.
El telescopio cuenta con un espejo primario (M1) el cual consiste en 36 segmentos
hexagonales de Zerodur ( vidrio cerámico ) recubiertos con aluminio de 1.9 metros de
diagonal cada uno, formando una superficie hexagonal de 11.4 m. La superficie de M1
es equivalente a un espejo circular con un diámetro de 10.4 m. Cuenta con un espejo
secundario (M2) y (M3) terciario, los cuales logran ajustar el plano focal en la estación
elegida.

2.1.2 Instrumento MEGARA-GTC
Multi-Espectrógrafo en GTC de Alta Resolución para Astronomı́a (MEGARA) es un
espectrógrafo formado por fibras con dos modalidades: Unidad de Campo Integral
(IFU) y Espectroscopı́a Multi-Objeto (MOS). Fue instalado en el Gran Telescopio Ca-
narias en la primavera de 2017 (Gran Telescopio Canarias 2024). Este telescopio es un
proyecto español encabezado por el Instituto de Astrofı́sica de Canarias (IAC). También
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VPH ID Configuración RFWHM λ1 − λ2 λc (Å) ∆λ(Å) lin res
(Å) (Å) (Å) (Å pı́xel −1)

VPH521-MR MR-G 12000 4963.22-5445.00 5208.79 0.434 0.115

Table 2.1: Especificaciones de la VPH utilizada en la configuración de resolución media. Se
muestra el rango en longitud de onda, la longitud de onda central, el valor de FWHM en la
longitud de onda central. En la última columna se muestra la resolución lineal.

cuenta con la colaboración de México, representado por el Instituto Nacional de As-
trofı́sica, Óptica y Electrónica (INAOE) y el Instituto de Astronomı́a de la Universidad
Nacional Autónoma de México (IA-UNAM), ası́ como de Estados Unidos, a través de
la Universidad de Florida.

MEGARA en modalidad IFU cubre un campo de 12.5x11.3 arcsec2 haciendo uso
de 567 fibras hexagonales con diámetro de 0.62 arcsec además de 56 fibras distribuidas
en 8 grupos de 7 fibras cada uno para determinar el espectro del cielo. Al tratarse de la
modalidad IFU se referirá a lo largo del trabajo a spaxel como un pı́xel tridimensional,
el cual contiene dos dimensiones espaciales y una dimensión a lo largo de la longitud
de onda.

Se colocan elementos dispersores en la pupila en este instrumento las cuales son
rejillas holográficas de fase-volumen (Volume-Phase Holographic, VPH).
En la Tabla 2.1 se muestran las especificaciones de los datos utilizados para este trabajo,
destacando el valor de resolución espectral RFWHM=12000 (equivalente a ∼ 25 km s−1)
que será crucial en este trabajo para la determinación de dobles componentes. RFWHM

se define como RFWHM ≡ λ/∆λ donde λ es la longitud de onda observada y ∆λ es la
anchura de la lı́nea a la mitad de su máximo (FWHM, Full Widht Half Maximum ).

2.1.3 Reducción de datos
Se observaron 3 imágenes, cada una con 1200 segundos de exposición con el es-
pectrógrafo MEGARA del GTC utilizando el filtro MR-G. La observación se realizó
el dı́a 2019-09-27 con una masa de aire de 1.15 y el seeing de 1.2′′. La observación se
llevó a cabo en modo LCB, y se utilizaron las lámparas de calibración Th-Ar y Th-Ne.
El cubo de datos se tomó centrado en RA = 02:46:25.180, DEC = -00:29:55.277.

La reducción de datos se realizó con la Pipeline de Reducción de Datos de MEGARA
(DRP) la cual es de dominio publico bajo GPLv3+ (GNU Public License, version 3 o
superiores). La DRP es un entorno de varias recetas desarrolladas en PYTHON (Pas-
cual et al. 2019). Las rutinas utilizadas para la reducción de datos fueron las siguientes:
MegaraBiasImage, Megara- TraceMap, MegaraModelMap, MegaraArcCalibra-
tion, MegaraFiberFlatImage,MegaraLcbAcquisition, MegaraLcbStdStar. Primer-
amente se crea una imagen Master Bias con la rutina MasterBiasImage obtenida a
partir de las imagenes bias. Las imágenes se corrigen por sobreescaneo y se recortan
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al tamaño fı́sico del detector. Para trazar la posición de las 623 fibras se usa la receta
MasterTraceMap a partir de una imagen que es ilumninada el plano focal instrumental
con una lámpara de continuo (halógeno), la cual forma parte del Módulo de Calibración
de Instrumentos (ICM) del GTC. Este paso produce la información de rastreo necesaria
para extraer el flujo de las fibras. La receta MegaraModelMap toma los resultados del
paso anterior (imágenes planas de continuo ) y retorna información del perfil de la fibra
necesaria en otras recetas. Se determina de manera aproximada la posición central de
las fibras. Después la rutina ajusta simultáneamente 623 gaussianas cada 100 columnas
y luego interpola los parámetros de la gaussiana para cada pı́xel espectral. Con esta
información, la rutina genera un mapa de pesos para cada fibra que se aplica a los datos
para realizar la extracción. La receta MegaraArcCalibration crea la solución de lon-
gitud de onda en cada una de las fibras para lo cual hace uso de lámpara de arco crudo1

. Cada fibra óptica en MEGARA se comporta como un sistema óptico diferente, por lo
tanto, su transmisión óptica es distinta e individual, con una dependencia de longitud de
onda diferente. La receta MegaraFiberFlatImage corrige las variaciones globales en
la transmisión entre fibras y en función de la longitud de onda en MEGARA. La receta
MegaraLcbAcquisition regresa la posición de la estrella estándar en la IFU. Una vez
conocida esta posición la receta MegaraLcbStdStar crea una curva de sensibilidad
comparando el flujo del espectro 1D de la estrella estándar (ya corregida por extinción
atmosférica), este paso provee una calibración en flujo confiable. Una vez terminada
la calibración con la receta MegaraLcbImage se produce un archivo con Espectros
Apilados por Filas ( Row-Stacked-Spectra,RSS) en el cual se incluyen los espectros
individuales para todas las fibras, calibrados en longitud de onda y flujo, y corregidos
por efectos telúricos.
Finalmente se crea un cubo de datos con una escala de 0.4 Å pı́xel −1en cada uno de
los ejes espaciales, a partir del archivo RSS usando create cube from rss 2 . El cubo
de datos obtenido cuenta con una distribución espacial de 30x33 spaxeles, a lo largo
del trabajo se referirá a spaxeles individuales, en la Fig. 2.1 se crea la malla de la
distribución de los spaxeles con una imagen de fondo del filtro F200W de JWST. El
tamaño espacial de cada spaxel es de 0.4 arcsec×0.4arcsec.

Un paso a realizar en la obtención del cubo de datos es la corrección por as-
trometrı́a, ya que el campo de visión de MEGARA es reducido no se cuenta con es-
trellas de campo para tener una calibración más precisa de la astrometrı́a. Se comparó
el mapa de continuo de O IIIλ5007Å(el procedimiento de la obtención de los mapas
de continuo se describe en la sección siguiente) con el mapa de continuo de Hα del
Telescopio Liverpool el cual cuenta con una buena calibración de astrometrı́a debido
a su extendido campo de visión. Para corregir la astrometrı́a se selecciona una región
aislada circular en el mapa de Hα, después se compara este cı́rculo en el mapa de con-
tinuo de O IIIλ5007Å de MEGARA en el cual se observa un desplazamiento (ver Fig.

1 Son lámparas de cátodo hueco (HCL) de ThAr y ThNe.
2 create cube from rss, disponible en el repositorio megaradr, es una herramienta escrita en Python

que convierte los productos de datos reducidos de MEGARA del formato RSS obtenido con megaradrp
a un cubo de datos 3D más fácil de usar. Esta una rutina escrita por Javier Zaragoza-Cardiel.
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Fig. 2.1: Malla de los spaxeles de MEGARA. En la Figura se muestra la región central de la
galaxia tardı́a NGC 1087, en esta se destaca el tamaño del campo de visión del instrumento
MEGARA además de las coordenadas espaciales de cada uno de los spaxeles. La imagen de
fondo de referencia corresponde al filtro F200W de JWST, esta imagen se destaca por su alta
resolución espacial

2.2). Este desplazamiento es corregido centrando el cı́rculo en MEGARA y se define
como el valor de referencia para el sistema de coordenadas, la diferencia de los centros
de los cı́rculos en las imágenes fue de ∼ 0.85 arcsec.
Finalmente en en la Fig. 2.3 se muestra el espectro del spaxel asociado a las coorde-
nadas RA: 2h 46m 25.21s, DEC: -0°29’55.85”. En este podemos ver el rango de longi-
tud de onda y las lı́neas que se encuentran, tales como [O III] λ5007 Å y el doblete de
MgI λλ5172.684Å, 5183.604 Å.

2.2 Datos Telescopio Liverpool
El Telescopio Liverpool (TL) es un telescopio óptico/infrarrojo cercano totalmente
robótico con una apertura clara de 2 metros, ubicado en el Observatorio del Roque
de los Muchachos en La Palma, Islas Canarias. El telescopio es propiedad de y está

Página 20



2.2. DATOS TELESCOPIO LIVERPOOL

(a) Mapa de continuo de Hα obtenido con LT.
(b) Mapa de O IIIλ5007 Å obtenido con
MEGARA.

Fig. 2.2: Se comparan los mapas de continuo de Hα y O IIIλ5007 obtenido con LT y MEGARA
respectivamente. El circulo rojo se encuentra centrada en la región brillante individual en el
mapa de LT. El mismo cı́rculo se encuentra desplazado del centro en el mapa de MEGARA.

operado por el Instituto de Investigación Astrofı́sica de la Universidad John Moores de
Liverpool (LJMU). El telescopio obtuvo su primera luz en julio de 2003 y comenzó sus
operaciones cientı́ficas robóticas de rutina en 2004. Tiene un diseño Ritchey-Chrétien
Cassegrain con una apertura de 2 metros y una montura altacimutal .

El instrumento utilizado es IO:O, una cámara óptica la cual destaca en los instru-
mentos. El detector cuenta con un tamaño de 4096 × 4112 pı́xeles, que proporciona un
campo de visión de 10’ × 10’ con una escala de pı́xel sin binning de 0.15“/pı́xel. A la
imagen se le aplicó un binneado de 2x2 lo cual resulta en un tamaño efectivo de 0.3
arcsec/pı́xel.

Las reducciones instrumentales básicas aplicadas a todas las imágenes del telesco-
pio Liverpool IO incluyen la sustracción del bias, el recorte de las regiones de sobrees-
caneo y la corrección de campo plano. La sustracción del bias se basa en el análisis
de los sobreescaneos, determinándose un nivel de bias único para cada amplificador de
lectura. Las regiones de sobreescaneo se recortan, dejando una imagen de 2048x2056
pı́xeles. Aunque no se realiza la substracción de corriente oscura, se obtienen flats del
crepúsculo automáticamente y se crean flats maestros normalizados a la unidad. No se
aplican máscaras de pı́xeles defectuosos ni rechazo de rayos cósmicos, pero se propor-
cionan máscaras generadas a partir de flats del crepúsculo para uso de los observadores.
Se observó 3 imágenes en el filtro centrado en la lı́nea Hαλ6566 Å y otras 3 imágenes
en un filtro centrado en λ6705 Å para medir el continuo, cada una de 10 minutos.
Las observaciones fueron tomadas el dı́a 2019-08-09 con una masa de aire entre 1.27
y 1.47 y un seeing de 1′′. Los filtro son angostos con un ancho de 100 Å. Se usó la fo-
tometrı́a de estrellas de campo en filtros ugriz de SDSS para llevar a cabo la calibración
de flujo en cada imagen usando el procedimiento de Mayya et al. (2012). En la Fig.2.4
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Fig. 2.3: Se muestra el espectro de MEGARA correspondiente al spaxel [14,12], el cual tienes
las coordeandas asociadas RA: 2h 46m 25.21s, DEC: -0°29’55.85”. El espectro fue corregido
por corrimiento al rojo tomado de la tabla 1.2.

se muestran la respuesta de los dos filtros utilizados, se sobrepone un espectro tı́pico
de una región H II para visualizar la lı́nea de Hα, se nota que en el filtro 6566 Å esta
presenta también [N II] 6583 Å, pero esta contribución es despreciable ante la lı́nea de
Hα.

En la Fig. 2.5 se muestra el mapa de emisión de Hα, de todo el campo de visión
de la galaxia tardı́a NGC 1087. En esta mapa se identifican regiones de emisión a lo
largo de los brazos de la galaxia, pero se destaca la emisión intensa en la región central
lo que podrı́a corresponder a una barra.

2.3 Datos del archivo

Los siguientes datos no son parte de la colaboración BEARD . Los datos obtenidos
para esta galaxia son parte de la colaboración de libre acceso Physics at High Angular
resolution in Nearby GalaxieS (PHANGS) (Emsellem et al. 2022) .
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Fig. 2.4: Respuesta de los filtros Hα 6566 Å y Hα 6705 Ådel Telescopio Liverpool. En estos se
sobrepone un espectro tı́pico de una región HII.Se observa que dentro de este filtro se encuentra
también emisión de la lı́nea de [NII] λλ6549,6585 Å.

2.3.1 Datos MUSE
El Explorador Espectroscópico Multi Unidad (MUSE) es un espectrógrafo panorámico
de campo integral, tiene un campo de visión de 1x1 arcmin² muestreado a 0.2x0.2 arc-
sec² y es asistido por la instalación de óptica adaptativa de capa terrestre del VLT de
ESO, utilizando cuatro estrellas guı́a láser. MUSE se encuentra colocado en el Tele-
scopio VLT situado en el Cerro Paranal, Chile. Consta de cuatro Telescopios Unitar-
ios (Unit Telescopes, UTs) con espejo primario de 8.2 metros de diámetro más cuatro
Telescopios Auxiliares (Auxiliary Telescopes, ATs) móviles de 1.8 metros de diámetro.
Del cubo de datos de la galaxia completa se realizó un corte en la región central para
obtener el mismo campo de visión de MEGARA, en este campo se cuenta con 65 × 76
spaxeles. En cada spaxel se tiene un intervalo de longitud de onda de 4650 a 9300 Å ,
con una resolución espectral que va de 1750 a 3750 (RFWHM). Se utilizaron datos del
programa PHANGS-MUSE(PI: Schinnerer), de los cuales se analizaron sólo la región
central de NGC 1087. En la Fig. 2.6 se muestra el espectro del spaxel correspondiente
a las coordenadas RA: 2h 46m 25.21s, DEC: -0°29’ 55.85”.

2.3.2 Datos HST
El Telescopio Espacial Hubble es un telescopio óptico-ultravioleta cuenta con un es-
pejo primario de 2.4 m. Las imágenes fueron tomadas con la Cámara de Campo An-
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Fig. 2.5: Mapa de Hα usando datos del LT. En el panel izquierdo se muestra la combinación de
la emisión y el continuo de Hα. En el panel de en medio se muestra la emisión de Hα obtenida
con el filtro 6566 Å. Finalmente en el panel derecho se muestra el continuo de Hα obtenido con
el filtro 6705 Å.

cho 3 (WFC 3) en el canal del Visible-Ultravioleta (UVIS). Los filtros fueron F555W
(ID:hst skycell-p1242x04y17 wfc3 uvis f555w all), F657N (ID: hst 15654 03 wfc3 -

uvis f657n idxr03) y F814W (ID: hst 15654 03 wfc3 uvis f814w idxr03). En
la Fig. 2.7 se muestran las gráficas de la respuesta de cada filtro y su rango en longitud
de onda. El filtro 657N se usará para obtener el mapa en emisión de Hα, este proceso
será detallado más adelante.

2.3.3 Datos JWST

El Telescopio Espacial James Webb (JWST) es un gran telescopio infrarrojo con un
espejo primario de aproximadamente 6.5 metros. Se usaron datos calibrados de los
productos PHANGS-JWST (e.g. Lee et al. 2023) . La imagen utilizada proviene de la
Cámara de Cercano Infrarrojo (NIRCam) (ID:jw02107-o019 t001 nircam clear-f200w).
El filtro utilizado es F200W el cual tiene su longitud de onda en 2 µm.

En las Tablas 2.2 y 2.3 se muestran las propiedades destacadas de las imágenes y
cubos de datos utilizados respectivamente.
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Fig. 2.6: Se muestra el espectro correspondiente al spaxel [33,28] en la imagen de MUSE, el
cual tienes las coordenadas asociadas RA: 2h 46m 25.21s, DEC: -0°29’ 55.85”. Y en rojo se
muestran las principales lı́neas de emisión claramente identificables.

Table 2.2: Especificaciones las imágenes utilizadas.

Telescopio/ Filtro λc ∆λ Pı́xel FWHM
Instrumento (µm) (µm) (”) (pc) (”) (pc)

HST/ACS F555W 0.53 0.12 0.04 3 0.10 7.7
HST/ACS F657N 0.65 0.02 0.04 3 0.10 7.7
HST/ACS F814W 0.83 0.25 0.04 3 0.10 7.7

JWST/NIRCam F200W 1.99 0.22 0.031 2.4 0.06 4.6
LT/IO:O H-Alpha-6566 0.6566 0.02 0.3037 11.5 0.9 70
LT/IO:O H-Alpha-6705 0.6705 0.01 0.3037 11.5 0.9 70

2.3.4 Emisión de Hα con el filtro 657N de HST
En esta sección se discutirá la metodologı́a empleada en la obtención de los mapas de
continuo y emisión de Hα para toda la galaxia. Para la obtención de estos se usarán los
filtros F555W, F657N, F814W obtenidos de datos del archivo público.
El primer paso consiste en una corrección de astrometrı́a utilizando estrellas del catálogo
2MASS y con el software SAOImage DS9 para centrar estas estrellas redefiniendo las
coordenadas y el pı́xel de referencia. Dado que se harán operaciones pı́xel a pı́xel es
necesario hacer un proceso de re muestreo en las imágenes. Para esto se usa la paque-
terı́a REPROJECT de PYTHON, esta paqueterı́a implementa métodos de reproyección de
imágenes, supone que la información del Sistema de Coordenadas del Mundo (WCS)
en los datos es precisa.
El siguiente paso es generar una imagen interpolando linealmente pı́xel a pı́xel entre
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(a) Respuesta del filtro F555W. (b) Respuesta del filtro 657N.

(c) Respuesta del filtro 814W.

Fig. 2.7: Respuesta de los filtros utilizados con el HST. En las gráficas se muestra en el eje
horizontal el rango de longitud de onda. En el eje vertical se muestra la respuesta del filtro
en cada longitud de onda. Notamos que en el filtro de banda estrecha 657N la lı́nea que se
encuentra es Hα además de [N II]λ6584 Å.

Table 2.3: Especificaciones de los cubos de datos utilizados.

Telescopio/ λ1 − λ2 RFWHM λc ∆λ(Å) Pı́xel FWHM
Instrumento (Å) (Å) (Å) (”) (pc) (”) (pc)

VLT/MUSE 4650-9300 1750-3750 6880 1.25 0.2 6 0.90 70

GTC/MEGARA 4963-5445 12000 5208.79 0.122 0.4 12 1 77

Página 26



2.3. DATOS DEL ARCHIVO

los filtros F555W y F814W. Para esto se usa la siguiente ecuación para conocer la
pendiente,

m =
F814W − F555W

λe,814W − λe,555W

. (2.1)

Una vez conocida la pendiente generamos una imagen que representa el flujo del con-
tinuo para el filtro F657N con la siguiente ecuación,

F657Wcont = F555W+m(λe,657NW − λe,555W) , (2.2)

El flujo dado en el filtro 657N está dado por la siguiente ecuación,

F657N = F657Wem + F657Wcont
∆λN

∆λW

, (2.3)

Para obtener ∆λN/∆λW, debemos realizar fotometrı́a de apertura en las estrellas,
asumiendo que en las estrellas la emisión de Hα, es cero. Se seleccionaron 7 estrellas en
las imágenes de F657N y su correspondiente continuo generado. Se utilizó el software
IRAF (Tody 1986, 1993) con la tarea PHOT usando las siguientes especificaciones:

• calgori=centroid: Método de centrado para la localización de objetos.

• aper=”2,4,6,8,10”: Radios de las aperturas circulares para medir la magnitud (2,
4, 6, 8 y 10 pı́xeles).

• zmag=25: Magnitud cero como referencia para la calibración.

• salgori=median: Cálculo de la magnitud final mediante la mediana de las aper-
turas.

• annulus=12: Radio del anillo para determinar el valor del cielo de fondo.

• dannulu=5: Número de pı́xeles para el cálculo del valor del cielo de fondo.

este proceso se realizo en la imagen generado para el continuo de F657N y el filtro
F657N.

Después se tomo el promedio de estos valores obteniendo finalmente ∆λW/∆λN =
11.76. Finalmente en las tablas 2.2 se resumen las propiedades de la longitud de onda
central de los filtros, el ancho de los filtros, la resolución espacial y Anchura a Media
Altura (FWHM) mientras que 2.3 se enlista las propiedades de los cubos de datos: su
intervalo en longitud de onda, la resolución espectral, la longitud de onda central del
espectro, el intervalo de muestreo, la resolución espacial y el FWHM .
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Capı́tulo 3
Análisis de datos espectroscópicos

En esta sección se discute la metodologı́a empleada en el ajuste de componentes multi-
gaussianas en el perfil de lı́nea [O III]λ5007 Å. Para ello se ajusta un continuo estelar
con pPXF. Se presenta, de igual manera, el análisis en las lı́neas ópticas de los espec-
tros del instrumento MUSE-VLT para la obtención de razones de flujo para realizar
los diagramas de diagnóstico para distinguir los principales mecanismos de excitación
que operan en esta región los cuales se construyen a partir de las relaciones globales
de intensidad de lı́neas de emisión. Además se determinará el decremento Balmer, con
el cual se calculará los valores de extinción para obtener finalmente la intensidad de
Hα sin extinción para el calculo de la tasa de formación estelar.

3.1 Ajuste de continuo estelar

Dado que la motivación de este trabajo es estudiar las lı́neas en emisión, y con ello estu-
diar las propiedades cinemáticas y espectroscópicas del gas ionizado, se requiere como
primer paso identificar y restar el continuo para obtener el espectro en emisión debido a
que se planea estudiar el gas en esta región. Para restar el continuo, se hizo uso del soft-
ware público Penalized Pixel Fitting (pPXF; Cappellari and Emsellem 2004; Cappellari
2017). El software utiliza el ajuste de un espectro para extraer la cinemática estelar o
del gas, ası́ como las poblaciones estelares. Un espectro observado es ajustado como
una combinación lineal de poblaciones estelares simples, parametrizadas en función de
la edad o metalicidad de las poblaciones estelares.

Se seleccionaron 424 diferentes Poblaciones Estelares Simples (SSP) de HR-
PYPOPSTAR a una alta resolución espectral (R=50000 a 5000 Å), presentado en Millán-
Irigoyen et al. (2021). Las SPPs presentan edades desde 0.1 millones de años a 13.8
×109 años a cuatro diferentes valores de metalicidades (Z=0.004,0.008,0.019 y 0.05 ),
considerando una Función Inicial de Masa (IMF) de Kroupa (2001), con una pendiente
α=-2.7 para estrellas masivas. Se convoluciona con una Kernel gaussiana de ensan-
chamiento por Doppler para obtener las componentes cinemáticas del espectro que se
está ajustando.
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El continuo estelar se obtiene del ajuste de las poblaciones estelares, mientras que
los polinomios son usados para corregir potenciales variaciones en la forma del mismo.
Ya que sólo estamos interesados en la componente cinemática, se utilizaron polinomios
de Legendre aditivos. El continuo estelar fue ajustado en el intervalo de longitud de
onda 4965-5445 Å el cual contiene lı́neas de emisión de O IIIy N II, y una absorción
estelar prominente a 5176 Å(Mg). Se enmascararon las lı́neas de emisión para el ajuste
del continuo y se ajustó un polinomio aditivo de grado 10 para la obtención del continuo
para corregir las variaciones en la forma del continuo, sin embargo después de varias
pruebas un polinomio de orden 3 o 4 es suficiente, dado el corto rango espectral que
se tiene. Se realizó el ajuste en la lı́nea [O III]λ5007 Å, dado que es más intensa. En
la Fig. 3.1 se muestra esta lı́nea de emisión junto con el continuo estelar ajustado de
un spaxel correspondiente a las coordenadas RA: 2h 46m 25.21s, DEC: -0°29’55.85”,
en esta destaca el continuo ajustado en la lı́nea de emisión el cual es constante a lo
largo de la lı́nea. Finalmente, en la Fig. 3.2 se muestra el continuo a lo largo de todo
el intervalo en longitud de onda del cubo de datos de MEGARA para el mismo spaxel
referido anteriormente.

3.2 Ajuste multigaussiano con datos de MEGARA

Una vez sustraı́do el continuo estelar en cada uno de los spaxeles del cubo de datos, se
obtiene un cubo de datos con el espectro que contiene solo las lı́neas en emisión. La
lı́nea que se ajustará es [O III]λ5007 Å. Conocido el corrimiento al rojo de la galaxia

Fig. 3.1: Se muestra la lı́nea en emisión [O III]λ5007 Å junto con el continuo estelar ajustado,
correspondiente a las coordeandas RA: 2h 46m 25.21s, DEC: -0°29’55.85”.
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(ver Tabla 1.2) se realiza una máscara inicial en la longitud de onda entre 5025 Å y
5038 Å para aislar la lı́nea en cada spaxel. Además se seleccionaron dos ventanas para
determinar el continuo, ya que algún continuo residual puede estar aún presente, sin
embargo se encuentra que es consistente con cero, por lo tanto estas ventanas sirven
principalmente para calcular el rms e incluirlo como incertidumbre al momento de re-
alizar el ajuste. Para determinar el continuo se seleccionan 4 Å fuera de la ventana
seleccionada en la lı́nea de la emisión. Se calcula la raı́z cuadrada de la media (r.m.s.
root mean square) de los puntos dentro de las mascaras del continuo.
El ajuste al perfil de la lı́nea se realizó utilizando el software público LMFIT (Newville
et al. 2019) usando el método predeterminado de mı́nimos cuadrados de Levenberg-
Marquardt para ajustar la lı́nea dos veces. El primer ajuste se realiza con una gaussiana
y el segundo ajuste se realiza con dos gaussianas. La biblioteca de python LMFIT pro-
porciona herramientas para construir un modelo para problemas de mı́nimos cuadrados
no lineales y aplicarlo a datos. El valor estadı́stico χ2 se define como,

χ2 =
N∑
i=1

(yi − f(xi, p))
2

σ2
i

, (3.1)

donde: N es el número de puntos de datos, yi es el valor de la i-ésima medida, f(xi, p)
es el valor del modelo predicho en el i-ésimo punto de datos, tomando en cuenta los
parámetros del modelo p, y σ2

i es la varianza (o incertidumbre) , la cual está dada por
el rms, asociada al i-ésimo punto de datos.
Un uso común de la minimización de mı́nimos cuadrados es el ajuste de curvas, donde

Fig. 3.2: Se muestra el continuo estelar ajustado en todo el intervalo de longitud de onda,
correspondiente a las coordeandas RA: 2h 46m 25.21s, DEC: -0°29’55.85”.
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se tiene una función modelo parametrizada que pretende explicar algún fenómeno
y se desea ajustar los valores numéricos del modelo para que coincidan lo más es-
trechamente posible con algunos datos. Este caso es el que se utilizará en el ajuste de
gaussianas a los perfiles de lı́nea.
LMFIT proporciona la rutina minimize. Toma una función objetivo (la función que
calcula el conjunto de datos a minimizar), un objeto Parameters y varios argumentos
opcionales. Los parámetros son los valores de amplitud, longitud de onda y desviación
estándar del perfil gaussiano. Para cada uno de los parámetros se debe proporcionar un
valor inicial, además de poder determinar las cotas mı́nimas y máximas que este valor
puede tomar.
La determinación del valor BIC depende del número de puntos seleccionado en el perfil
de lı́nea (ver Ec. 3.3), por lo que antes de realizar los ajustes es importante no sobresti-
mar (o subestimar) este valor. Para esto se busca el valor correspondiente en longitud de
onda al valor rms/2 en flujo, luego se agregan 3 pı́xeles del espectro (correspondiente a
∼0.36 Å). El valor de puntos no es constante entre los spaxeles debido a las variaciones
de valores de señal a ruido en cada uno de ellos, esto garantiza incluir todo el perfil de
la lı́nea y no sólo la parte central en la lı́nea lo cual permite mapear de mejor manera la
potencial presencia de alas extendidas en el perfil.

3.2.1 Ajuste inicial de una gaussiana
Una distribución gaussiana está descrita por la ecuación,

fλ = Aexp

[
−(λ− λ0)

2

2σ2

]
, (3.2)

donde A es la amplitud, λ0 es la longitud de onda central y σ es la desviación estándar
de la gaussiana. Los parámetros anteriores son los que se deben ajustar a los datos. Se
toma en cuenta, además, que el continuo ya fue restado correctamente, por lo que no se
incluyeron componentes extra para ajustar la base del perfil.

Los valores iniciales en los parámetros fueron obtenidos a partir de los datos
suavizados (correspondiente a 3 pı́xeles), ya que esto remueve picos que no correspon-
den al perfil. De estos se obtiene el valor máximo en flujo y el valor en longitud de onda
correspondiente a este máximo, los cuales son usados como valores iniciales en ampli-
tud y longitud de onda central respectivamente (referido en el resto del trabajo como
centroide). Para el valor inicial de la desviación estándar se usó un valor de 0.6 Å (cor-
respondiente a 3 veces el ancho instrumental conocido como lsf). Para el lı́mite inferior
en la amplitud se tomó un valor de cero (con el fin de ajustar una lı́nea en emisión). El
lı́mite inferior y superior para el centroide fueron el valor mı́nimo en longitud de onda
más dos pı́xeles y el valor máximo en longitud de onda menos dos pı́xeles, respecti-
vamente para dar más libertad en la búsqueda del mejor ajuste. Se utilizó un lı́mite
inferior de 0.2 Å(correspondiente al ancho instrumental) para la desviación estándar.
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En la Figura 3.3 se presentan los parámetros del ajuste de una gaussiana única en
cada spaxel, que incluyen la amplitud, el centroide y la desviación estándar de la gaus-
siana. Se muestran únicamente los spaxeles con una relación señal a ruido (definida
como S/N, signal-to-noise) mayor a 3, donde S/N se define como la amplitud dividida
por el valor rms. n el mapa de los centroides se aprecia un patrón que sugiere la existen-
cia de una rotación en la galaxia. Respecto al mapa de los valores sigma, la mayorı́a de
los valores se concentran alrededor de 0.6 Å, sin embargo existen spaxeles en el centro
del mapa con valores de sigma superiores a 1 Å los cuales son discutidos en detalle más
adelante.

3.2.2 Criterio de Información Bayessiana
Si bien es posible ajustar una o dos gaussianas en cada spaxel, la pregunta que surge
es si agregar una segunda gaussiana contribuye a mejorar el ajuste. En esta sección se
describirá el Criterio de Información Bayesiana (BIC). El valor BIC está definido por
la siguiente ecuación,

BIC = N ln(χ2/N) + ln(N)Nvar , (3.3)

donde N es el número de puntos de los datos, y Nvar es el número de parámetros libres
en el ajuste. Definimos entonces,

δBIC = BIC1 − BIC2 , (3.4)

donde BIC1 proviene del ajuste de la gaussiana única y BIC2 del ajuste de una doble
gaussiana. Este valor δBICindicará la bondad del ajuste, es decir si la inclusión de
componentes extra mejora significativamente los resultados en términos de los errores
observados, al penalizar por el número de variables libres en el ajuste. Tı́picamente

Fig. 3.3: Parámetros del ajuste de una gaussiana. En el panel izquierdo se muestra la amplitud
de la gaussiana, en el panel del medio se muestra el valor central en longitud de onda de la
gaussiana, y en el panel derecho se muestra el valor de sigma de la componente gaussiana. Se
muestran sólo los spaxeles con S/N > 3.
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un valor δBIC = 10 es usado para demostrar la fortaleza básicamente es una medida
utilizada para la selección de modelos entre un conjunto de modelos candidatos, la idea
subyacente del BIC es encontrar el modelo que mejor se ajuste a los datos con la menor
cantidad de parámetros libres Kass and Raftery (1995).

3.2.3 Ajuste de dos componentes gaussianas
En esta sección se hará el ajuste de dos componentes gaussianas, con la hipotésis de
que existe una componente estrecha y una componente ancha la cual en la literatura es
asociada a un viento Reichardt Chu et al. (2022).

El ajuste para dos distribuciones gaussianas esta dada por,

fλ = Aancha exp

[
−(λ− λ0,ancha)

2

2σ2
ancha

]
+Aestrecha exp

[
−(λ− λ0,estrecha)

2

2σ2
estrecha

]
, (3.5)

Para la componente estrecha se toman como valores iniciales en amplitud, cen-
troide y desviación estándar los valores obtenidos del ajuste de una gaussiana. Para la
componente ancha se tienen dos ajustes: el corrido al azul y el corrido al rojo. Para
ambos ajustes, el valor inicial de la amplitud es el 25% del valor máximo en flujo y el
valor de la desviación estándar es 1.5 veces el valor de la desviación estándar de una
gaussiana única. La diferencia entre los ajustes está en el centroide: se toma el valor
centroide de una gaussiana y se resta (o suma en el caso del corrido al rojo) 3 veces el
valor de la desviación estándar de una gaussiana. Se imponen además las condiciones
de que los centroides tengan una diferencia mı́nima de 0.2 Å (ancho instrumental).

En las Figs. 3.4a y 3.4b se muestran los parámetros de amplitud, centroide y
sigma de las componentes estrecha y ancha, respectivamente. En las amplitudes se
observa que los valores de la componente ancha son menores, lo cual coincide con
las condiciones impuestas en el código. Para la componente estrecha, se identifican
regiones definidas, mientras que en el caso de la componente ancha, estas regiones no
se definen claramente. Destaca la región central de la imagen, que presenta valores
bajos en amplitud, diferentes a los pı́xeles vecinos, contrario al caso de la componente
estrecha. Estos spaxeles corresponden a valores mayores de 1 Å (∼ 60 km s−1)en la
desviación estándar en el ajuste de una gaussiana (ver Fig. 3.3).

En la Fig. 3.5 se aprecia la distribución de valores de δBIC para el ajuste de una
componente ancha y una componente estrecha. En la región central, cercana al pı́xel
[15,15] (correspondiente a las coordenadas RA: 2h:46m:23.71s, DEC: -29° 54’ 0.65”),
se observa también este salto en los valores, que corresponde a los valores bajos en
amplitud de la componente ancha y a los valores altos de desviación estándar del ajuste
de una gaussiana. Esto motiva a revisar uno a uno el ajuste en el perfil de lı́nea de estos
spaxeles encontrando perfiles de doble pico con aproximadamente el mismo valor de
sigma cada gaussiana.
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(a) Parámetros de la componente estrecha del ajuste de una componente ancha y una estrecha. Se muestra
de izquierda a derecha la amplitud, el centroide y el valor de la desviación estándar.

(b) Parámetros de la componente ancha del ajuste de una componente ancha y una estrecha. Se muestra
de izquierda a derecha la amplitud, el centroide y el valor de la desviación estándar.

Fig. 3.4: Parámetros de las componentes estrecha y ancha en el primer ajuste. Se muestran la
componente estrecha en la parte superior y la componente ancha en el panel inferior. Se muestra
la barra de escala de color rojo correspondiente a 1 arcsec (76 pc). Se muestran los spaxeles con
una S/N>3 además de mostrar valores con un δBIC > 10 indicando la presencia de una doble
componente.

En la Fig. 3.6 se muestran ejemplos de ajustes multigaussianos. En el panel central
se observa que el ajuste de una componente ancha y una estrecha no es favorable, pero
si se nota la presencia de una segunda componente gaussiana. El valor δBIC indica que
el ajuste de una única gaussiana es más favorable que el de dos gaussianas. Esto nos
sugiere que es necesario cambiar las condiciones del código para incluir los spaxeles
donde se muestra, lo que llamaremos, dos picos. A este nuevo ajuste lo llamaremos
ajuste de dos componentes estrechas.
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3.2.4 Ajuste de dos componentes estrechas

Para determinar los valores iniciales en las componentes estrechas y gaussianas fue
necesario determinar en cada spaxel los valores picos. Para ello se utilizó la función
find peaks de la librerı́a SCIPY de PYTHON, en esta se indica que el pico (o picos) se
encuentre en valores superiores a 6 veces el valor de rms, esto para evitar picos muy
cerca del continuo.

En los spaxeles en los que se determinaron dos picos, se tomaron las siguientes
condiciones para los valores iniciales: para la componente estrecha, se tomó el valor
del flujo en el pico más alto, el valor en longitud de onda del pico más alto y un valor
de 0.5 para la amplitud, centroide y desviación estándar, respectivamente. Mientras
que para la componente ancha, se tomó el valor de flujo del pico secundario, el valor
en longitud de onda correspondiente a ese pico y un valor de 0.5 para la amplitud,
centroide y desviación estándar, respectivamente.

Finalmente, se determinó mediante el χ2 cual ajuste resultaba mejor, si el de una
componente ancha y una componente estrecha o el ajuste de dos componentes es-
trechas. En la Fig. 3.7 se muestra la distribución espacial final de los valores δBIC.
Definimos entonces el ajuste; fuerte (δBIC >70), moderado (10< δBIC <70)y débil
(δBIC <10). Los valores débiles representan spaxeles donde solo un ajuste gaussiano

Fig. 3.5: Distribución espacial del valor δBIC en la región central de NGC 1087 . Los valores
mayores a 10 representan pı́xeles donde el ajuste con dos componentes gaussianas mejora en
comparación con el ajuste con una sola gaussiana. En los spaxeles cercanos al centro de la
imagen, hay áreas donde se requiere el ajuste con una gaussiana, pero estos parecen ser cam-
bios abruptos cuando se comparan con los spaxeles vecinos, que indican que el ajuste con dos
gaussianas mejora notablemente.

Página 36



3.2. AJUSTE MULTIGAUSSIANO CON DATOS DE MEGARA

Fig. 3.6: Se muestra el ajuste en los spaxeles cercanos al centro de NGC 1087. En cada uno de
los paneles se muestra las coordenadas del spaxel, el valor de δBIC, los valores de las desvia-
ciones estándares de las componentes estrechas y anchas (denotados con sı́mbolos σ). La lı́nea
sólida azul representa los datos del espectro. La lı́nea punteada verde representa la componente
estrecha. La lı́nea punteada roja representa la componente ancha. Finalmente la lı́nea sólida
naranja representa la suma de ambas componentes lo que corresponde al mejor ajuste de los
datos.
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es requerido.
Este mapa representa los valores finales de δBIC después de considerar las dos

posibilidades de ajustes. En la parte central ahora se muestran valores altos lo cual
indica que el ajuste de dos componentes gaussianas es mejor que una sola gaussiana.
Además en las Figs. 3.8a, 3.8b se muestran los parámetros finales de los ajustes de las
componentes estrechas y anchas respectivamente.

Dado que ahora se incluyen el ajuste de componente ancha y estrecha además
del ajuste de dos componentes estrechas es necesario definir de nuevo a cada una de
las dos gaussianas. Se definen las componentes dominantes y secundarias en base en
su valor de amplitud. En la Fig. 3.8a se muestran los parámetros de la componente
dominante y en la Fig. 3.8b se muestran los parámetros de la componente secundarias.
En ambas figuras se muestran los pixeles donde se necesitan dos gaussianas y con S/N
> 3. Finalmente se realizaron ambos ajustes en cada spaxel seleccionando aquel con
el mı́nimo χ2, obteniendo a su vez también valores de δBIC más altos en los spaxeles
centrales. Finalmente obtenemos un ajuste de dobles componentes confiable con el que
posteriormente se estudiará su relación entre ellas y con la cinemática estelar.

3.3 Obtención de flujos de MUSE
Hasta aquı́ se muestra el procedimiento de ajuste de múltiples gaussianas, y a contin-
uación se describe la metodologı́a empleada para analizar los datos de MUSE. A partir

Fig. 3.7: Distribución espacial del valor δBIC final tomando los dos tipos de ajustes. A diferencia
de los valores obtenidos anteriormente (ver Fig. 3.5) se ven valores más homogéneos respecto
a sus spaxeles vecinos, indicando por lo tanto la presencia de dos componentes gaussianas.
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(a) Ajuste final de dos componentes gaussianas. Se muestran los parámetros de la componente domi-
nante.

(b) Ajuste final de dos componentes gaussianas. Se muestran los parámetros de la componente secun-
daria.

Fig. 3.8: Ajuste final de dos componentes gaussianas.En el panel superior se muestra a la com-
ponente estrecha (o dominante) y en el panel inferior se muestran los parámetros de las com-
ponentes ancha (o secundaria). Se muestran los spaxeles con una S/N>3 además de mostrar
valores con un δBIC > 10 indicando la presencia de una doble componente.

del cubo de datos se analizan las siguientes lı́neas: Hαλ6563 Å,Hβλ4861 Å, [O III]
λ5007 Å, [N II] λ6584 Å, [S II] λλ6716, 6731 Å y [O I] λ6300 Å.

Primeramente se realiza un ajuste del continuo estelar mediante pPXF, se utilizan
las mismas condiciones descritas para el continuo estelar de MEGARA, la diferencia
se encuentra en la convolución con la Line Spread Function (LSF) ya que la resolución
espectral de MUSE varı́a con la longitud de onda.

Primeramente se crean las máscaras en las respectivas longitudes de onda, ya que
la resolución espectral no logra resolver dobles componentes gaussianas se ajusta una
gaussiana únicamente. Para el ajuste se utilizó la rutina LMFIT, de este se obtuvieron
los parámetros amplitud, centroide y desviación estándar.
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Fig. 3.9: Se muestran los ajustes después de considerar los spaxeles con dobles picos. Los
sı́mbolos son los mismos que en la Fig. 3.6 , se ve en el panel de en medio como mejora
significativamente el ajuste, incrementando el valor δBIC .
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3.3.1 Extinción
Un paso importante en la estimación de la tasa de formación estelar es la corrección
por extinción. El gas mezclado con los granos de polvo pueden absorber o dispersar
radiación óptica para reemitirla en infrarrojo afectando el flujo de las lı́neas de emisión.

El coeficiente de extinción dada en la longitud de onda de Hβ puede ser calculada
del decremento Balmer de dos lı́neas intensas de la recombinación de hidrógeno. La
correción es derivada de las razones de flujo observada de las lı́neas intensas de la
recombinación de hidrógeno y los valores teoricos esperados. Además de la curva de
extinción adoptada, la cual define el comportamiento de la extinción en función de la
longitud de onda. La relación de flujos de Hα y Hβ está dada por la siguiente ecuación,

F (Hλ)

F (Hβ)
=

F0(Hλ)

F0(Hβ)
· 10−0.4AV [k(λ)−k(β)]/RV (3.6)

donde k(λ) es la ley de extinción adoptada, RV = AV /(E(B−V )) es la razón entre la
extinción total y la selectiva. Los flujos con subı́ndices cero son los flujos intrinsecos,
es decir, sin extinción. Se adoptó F0(Hα)/F0(Hβ) = 2.86 correspondiente a una tem-
peratura T = 104 K y una densidad de electrones ne = 102 cm−3 para la recombinación
de Caso B (Osterbrock 1989). La relación entre flujo está dada por:

log
F (Hα)

F (Hβ)
= log(2.86)− 0.4[k(Hα)− k(Hβ)]AV /RV (3.7)

Tomando los valores de la curva de extinción de Calzetti et al. (2000). El exceso de
color está dado por:

E(B − V ) = 1.97 log10

[
F (Hα)/F (Hβ)

2.86

]
(3.8)

Los flujos sin extinción están dados por:

F0 = Fobs10
0,4AV k(λ)/RV (3.9)

En la Fig. 3.10 se muestra el decremento Balmer y la extinción en magnitudes.

3.3.2 Densidad electrónica
Para la densidad electrónica se obtuvo a partir de los mapas de flujo de MUSE de las
lı́neas de azufre [S II]λλ6717,31 Å. La densidad electrónica fue derivada utilizando la
siguiente proporción de lı́neas de emisión:

RS2 =
I(6717)

I(6731)
(3.10)

La expresión usada para derivar la densidad electrónica es:

ne([SII]) = 103 · RS2 · a0(t) + a1(t)

RS2 · b0(t) + b1(t)
(3.11)
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siendo ne en unidades de cm−3 y t en unidades de 104 K. Utilizando los ajustes apropia-
dos con las fuerzas de colisión de (Tayal and Zatsarinny 2010), se obtienen estos ajustes
polinómicos para los coeficientes.

a0(t) = 16.054− 7.79

t
− 11.32 · t (3.12)

a1(t) = −22.66 +
11.08

t
+ 16.02 · t (3.13)

b0(t) = −21.61 +
11.89

t
+ 14.59 · t (3.14)

b1(t) = 9.17− 5.09

t
− 6.18 · t (3.15)

Se utilizó la librerı́a de Python PYNEB 1 (Luridiana et al. 2015) para el cal-
culo de esta densidad. Se asumió una temperatura T= 10 000 K tı́pica para un región
HII . Se usaron los datos atómicos y fuerzas de colisión de (Rynkun et al. 2019) y
(Tayal and Zatsarinny 2010) los cuales son los valores de default en PYNEB. En la Fig.
3.11 se muestra el mapa de densidad electrónica calculado con la razón de las lı́neas
[S II]λλ6717,31 Å.

3.4 Cinemática estelar
Se obtuvo la cinemática estelar a través del uso de pPXF, en el cual se realiza un
ajuste del continuo considerando una combinación lineal de poblaciones estelares sim-
ples como se mencionó anteriormente. La caracterización de esta cinemática nos per-
mite comparar las diferentes componentes de velocidades del gas y su relación con la
cinemática seguida por las estrellas. La cinemática estelar fue obtenida a partir del
doblete de MgI λλ5172.684 Å, 5183.604 Å (en la Fig. 3.12 se muestra está lı́nea junto
con el continuo ajustado). En la Fig. 3.13 se muestra la cinemática obtenida. Este mapa
se presenta con la velocidad sistemática restada vsys=1474 km s−1tomada de Mould
et al. (2000). Este patrón es una motivación para posteriormente ajustar un modelo
teórico de rotación de disco, con el fin de caracterizar aún mejor la cinemática de las
estrellas del disco, además de obtener parámetros importantes como la velocidad sis-
temática dada, esta nueva velocidad podrı́a ser una mejor estimación del valor dada la
alta resolución espectral de MEGARA.

3.4.1 Modelo de rotación estelar
Una vez obtenida la cinemática estelar a partir de las lı́neas de absorción de los datos
de MEGARA-GTC, se propondrá un modelo de disco para modelar dicha cinemática.

1 PyNeb es un código innovador en PYTHON para analizar lı́neas de emisión en nebulosas gaseosas,
permitiendo el cálculo de condiciones fı́sicas y abundancias quı́micas.

Página 42
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El campo de velocidad indica que la cinemática de la galaxia presenta una rotación
circular. Ajustamos al campo de velocidades observado (Vobs), una rotación alrededor
del centro de la galaxia. Se tomaron las siguientes suposiciones: que se trata de un
único plano inclinado y que la rotación domina sobre los movimientos no circulares.
El modelo se describe con cinco parámetros: la posición del centro (dos parámetros),
la velocidad sistemática (Vsys), la inclinación de la normal al plano de la galaxia con
la lı́nea de vista, y el ángulo de posición ϕ0 de la lı́nea de los nodos (eje mayor). Bajo
estas suposiciones, Vi

obs en cada pı́xel i está dada por:

Vi
obs = Vsys +Vi

rot sin i cos θ, (3.16)

donde Vi
rot es la rotación circular en el plano de la galaxia en el pı́xel i, θ es el ángulo

azimutal en el plano de la galaxia, centrado en la galaxia, ya que la rotación ocurre
alrededor de ese centro, y está igualmente relacionado con el ángulo de posición (P.A)
centrado en la galaxia, dado por:

tan θ =
tan(ϕ− ϕ0)

cos i
. (3.17)

Para la obtención de estos parámetros se realiza un método de mı́nimos cuadrados
con la rutina LMFIT(Newville et al. 2019) . Los parámetros de inclinación y el centro
cinemático son fijados en el modelo sin permitir que varien. La inclinación es obtenida
de Lang et al. (2020b) y el centro a partir de las coordenadas del punto más brillante
obtenido a través del filtro 200W de JWST las cuales corresponden a los pı́xeles [15,13]
de MEGARA (ver Fig. 2.1). Los parámetros a obtener son el ángulo de posición,
velocidad sistemática, ası́ como el campo de la velocidad de rotación.

Finalmente en la Fig. 3.14 se muestran los resultados obtenidos después de obtener
el modelo de rotación circular. En todas las imágenes se muestra en lı́nea sólida negra
el semieje mayor y en lı́nea sólida gris se muestra el semi eje menor. Los residuos en la
imagen muestran que son consistentes con los errores. Se muestra en el panel inferior
derecho la curva de rotación obtenida, se muestra la variación de la velocidad en la
distancia radial al centro de la galaxia. Se nota un máximo a 700 pc de 100 km s−1,
después la velocidad decae a 70 km s−1en los subsecuentes 100 pc.
En la tabla 3.1 se muestran los parámetros obtenidos del modelo teórico además de
las condiciones que se utilizaron. La determinación del ángulo de posición cinemático
difiere del ángulo de posición fotométrico dado en la Tabla 1.2. En la Fig. 3.15 se
presenta la elipse con el ángulo de posición cinemático, este parece ajustarse mejor a la
forma de la galaxia.

x y RA DEC i ϕ0 Vsys
(h m s) (° ’ ”) (°) (°) (km/s)

14.4 12.2 2:46:25.23 -0:29:55.94 43 13 1482.73

Table 3.1: Resultados obtenidos para la determinación del campo de velocidades de rotación.
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(a) Decremento Balmer.

(b) Extinción en magnitudes.

Fig. 3.10: Los mapas de decremento Balmer y extinción en la región central de NGC1087.
Los contornos negros corresponden a Hα y el cı́rculo rojo corresponde al centro obtenido con
F200W de JWST.
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Fig. 3.11: Densidad electrónica derivada usando la razón [S II] λ6717/λ6731. Esta razón de
lı́neas de emisión de azufre proporciona información sobre la densidad de electrones en el medio
interestelar dado que estas lı́neas son emitidas de dos niveles con casi la misma energı́a pero
con diferentes probabilidad de transición radiativa.
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Fig. 3.12: Se muestra el doblete de Mgb + Mg2, además del continuo estelar ajustado, corre-
spondiente a las coordenadas RA: 2h 46m 25.21s, DEC: -0°29’55.85”.
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Fig. 3.13: Mapa de la cinemática obtenida con pPFX en la región central de NGC 1087. El
patrón de colores hacia el norte y el sur indica la presencia de una rotación por lo que se motiva
a proponer un modelo de rotación circular. Se muestran contornos de velocidad en lı́nea sólida
de color negro desde -10 km s−1a 60 km s−1con separación de 5 km s−1.
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Fig. 3.14: Modelo cinético estelar. En el panel superior izquierdo se muestran la cinemática
estelar obtenidos a partir del cubo de datos del instrumento MEGARA-GTC. En el panel supe-
rior derecho se muestra el resultado final del modelo de disco propuesto. En el panel inferior
izquierdo se muestran los residuos. La lı́nea sólida negra representa el semi eje mayor y la lı́nea
sólida gris representa el semi eje menor. En el panel inferior derecho se muestra la curva de
rotación de la cinemática estelar para la región central de NGC 1087, correspondiente a ∼ 1
kpc.
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Fig. 3.15: En esta imagen se muestra el filtro F200W el cual se encuentra en el infrarrojo. Con
un cı́rculo blanco se muestran la elipse descrita en la Fig. 1.10 en color negro, pero se encuentra
ajustada a un ángulo de posición de 13°.
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Capı́tulo 4
Discusión y Resultados

4.1 Naturaleza de región central de NGC1087

En esta sección se discutirá la determinación de las coordenadas del centro, estas coor-
denadas nos ayudarán para determinar propiedades morfológicas ası́ como la obtención
de una velocidad sistemática, que es la velocidad promedio con la que la galaxia se
mueve en relación al observador. Esto es crucial para comprender la dinámica galáctica
y para corregir desplazamientos Doppler en los espectros observados. La ubicación del
centro de la galaxia es fundamental para estudiar su estructura y forma. Esto incluye
analizar los brazos espirales, el bulbo central y cualquier caracterı́stica asimétrica que
pueda tener.

Para la determinación de este centro se usó el filtro 2µm del instrumento NIRCam
de JWST. El primer paso consistió en revisar la astrometrı́a de este filtro. Usando soft-
ware computacional SAO Image DS9 (Joye and Mandel 2003) se buscaron las estrellas
del catalogo del censo de todo el cielo en 2 µm (2MASS). En esta corrección, se ajus-
taron los cı́rculos meticulosamente hasta lograr una alineación perfecta con el centro
de las estrellas. Los datos fueron recortados al tamaño del campo de MEGARA. Una
vez obtenida la imagen final se determinaron los pı́xeles más brillantes y se ajustó un
cı́rculo a estos (véase Fig. 4.1a). Las coordenadas del centro son: RA: 2h 46m 25.23s,
DEC: 0° -29’ -55.94” . Este filtro permite obtener imágenes infrarrojas de alta res-
olución (∼ 76 pc arcsec−1), facilitando la identificación de las regiones más brillantes
de la galaxia y, por ende, su centro.
En la Fig. 4.1, la imagen del filtro F438W, que es sensible a la emisión en ultravioleta,
podrı́a ser un trazador de las poblaciones estelares jóvenes, las cuales podrı́an ser las
causantes de los vientos estelares. Un aspecto importante a comparar entre estas dos
imágenes es la ubicación del centro. En la imagen de 4.1a aparece muy brillante mien-
tras que en 4.1b se nota fuertemente oscurecido. Lo anterior sugiere que en esta zona
se encuentra la presencia de una gran cantidad de polvo. En esta imagen se colocan
contornos verdes donde el ajuste de dos componentes gaussianas es fuerte, mientras
que en los contornos morados el ajuste es más débil y se debe de discutir en detalle si
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una doble componente es necesaria.

4.2 Morfologı́a del gas

El estudio spaxel a spaxel permite analizar las variaciones detalladas en los espectros
para entender regiones espacialmente resueltas como las regiones HII. Con esto, se
pueden estudiar variaciones fı́sicas y quı́micas a lo largo de la galaxia (e.g., densidad
electrónica, tasa de formación estelar, etc.). Sin embargo, resulta útil también el estudio
de aperturas, definiendo regiones más grandes. Al promediar sobre áreas mayores, se
puede mejorar la relación señal a ruido, permitiendo detectar caracterı́sticas espectrales
débiles. Para la obtención del mapa de emisión de [O III], se integró sobre el ajuste de
una gaussiana en el intervalo de longitud de onda 5025.0-5038.0 Å para asegurarse que
se incluye toda la lı́nea de emisión. Mientras que para obtener el mapa de continuo, se
integró el continuo estelar ajustado en el intervalo de longitud de onda 5024-5042 Å.
Este intervalo incluye el intervalo de la lı́nea en emisión además de dos intervalos de
longitud de onda 5024-5028 Å y 5038.0-5042.0 Å.

Se definieron entonces regiones a lo largo del campo de visión del instrumento
MEGARA. Estas regiones se eligieron con DS9 en los mapas de emisión y de continuo
de la lı́nea [O III] λ 5007 Å. El criterio de selección fue encontrar regiones semejantes
a un cı́rculo. En la Fig. 4.2 se muestran las cinco regiones seleccionadas, etiquetadas
con A, B, C, D y E. Las regiones B y D son las más intensas en flujo tanto del continuo
como el de emisión.

En la Fig. 4.2 se muestran las aperturas que servirán para hacer estudios locales
integrados en cada una de ellas, junto con los spaxeles de máximo continuo (X color
amarillo) y emisión (X color blanco). En el panel superior se muestra el mapa de
continuo, y en el panel inferior se muestra el mapa de emisión. El máximo en el
mapa de continuo se encuentra en las coordenadas (x,y)=(15,17), lo que corresponde
a RA: 2h 46m 25.22s, DEC: -0° 29’ 54.95”. El máximo en emisión se encuentra en
(x,y)=(15,19), lo que corresponde a RA: 2h 46m 25.12s, DEC: -0° 29’ 55.15”. Se
muestra el tamaño del seeing en color rojo, el cual es de 1.1 arcsec.

En la Fig.4.3 se muestran las aperturas anteriormente mencionadas en los mapas
obtenidos con MUSE. En el panel superior se muestra el mapa de continuo, en el panel
inferior se muestra el mapa de emisión. El máximo en el mapa de continuo se encuentra
en las coordenadas (x,y)=(39, 33) lo que corresponde a RA: 2h 46m 25.1s, DEC: -0°
29’ 55” . El máximo en emisión se encuentra en (x,y)=(40, 32) lo que corresponde a
RA: 2h 46m 25.12s,DEC: -0° 29’ 55.15”. De estos mapas notamos las diferencias en
la resolución angular, en los mapas de MUSE se logran resolver e identificar mejor las
regiones. La diferencia entre los valores máximos de flujo en emisión y continuo puede
sugerir la presencia de absorción o extinción en ciertas partes de la imagen. Esto podrı́a
indicar la presencia de polvo interestelar o gas denso que afecta la propagación de la
luz en esas regiones. Las regiones definidas servirán en la interpretación de resultados
futuros, comparando estas regiones con los resultados obtenidos spaxel a spaxel. Para
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complementar el análisis, se estudiaron las aperturas previamente definidas en la ima-
gen de Hα obtenida con HST, destacada por su alta resolución espacial. En la Fig. 4.4,
se muestran las aperturas en color amarillo sobre la imagen de HST. En estas aperturas,
se observa una mejor definición del gas, destacando en la apertura C un gas muy difuso.

4.3 Análisis de las dos componentes gaussianas
Los parámetros finales obtenidos en cada ajuste gaussiano también nos proporcionan
información sobre las distribuciones espaciales de los mismos. En esta sección, se
comparan la componente ancha y la estrecha, ya que como se analizará, no siempre
se trata de una componente estrecha. Se definen entonces la componente dominante
(comúnmente estrecha) y la componente secundaria (comúnmente ancha) como G21
y G22 respectivamente. En la Fig. 4.5a se muestra la diferencia de velocidades de la
componente dominante y secundaria y en la Fig.4.5b la velocidad promedio entre ellas.
Del mapa 4.5a se observa que la mayorı́a de los pı́xeles se encuentran separados alrede-
dor de 75 km s−1. Se muestra que en zonas más alejadas del centro de la galaxia (el
punto donde se cruzan las lı́neas rayadas) la diferencia entre las componentes aumenta
más del doble con respecto al centro alcanzando valores de 100 km s−1. Los ajustes
cercanos a los bordes de la imagen tienen ajustes menos confiables debido a su baja
señal a ruido. De la Fig. 4.5b vemos que el promedio de las velocidades presenta una
simetrı́a con respecto al centro donde la región D muestra valores homogéneos de -20
km s−1. El comportamiento de ambos mapas se comparará en las siguientes secciones
con la cinemática estelar.

4.4 Caracterización de la cinemática del gas
Una vez determinado los pı́xeles donde se encuentran dos componentes gaussianas se
asume que es producida por vientos y se procede a estimar su velocidad máxima. Esta
velocidad se relacionará con propiedades de la región para determinar los procesos
fı́sicos que generan la retroalimentación (e.g Chen et al. 2010).

4.4.1 Velocidad máxima del outflow
Se define la velocidad máxima del outflow, vout ,

vout = |vestrecha − vancha|+ 2σancha , (4.1)

donde vestrecha y vancha son las velocidades en el centro de las gaussianas anchas y
estrechas, y σancha es la desviación estándar de la componente gaussiana ancha para
[O III]λ5007 Å la cual ha sido corregida por la dispersión de velocidad instrumental la
cual es 0.2 Å (∼ 10.6 km s−1). En la Fig. 4.6 se muestra la velocidad máxima del
viento determinada en cada uno de los spaxeles donde se determinaron dos compo-
nentes gaussianas, en este tienen velocidades de entre 100 y 200 km s−1(68.11% del
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total de pı́xeles), la mediana de la velocidad máxima del viento en todos los spaxeles
es de ∼ 170 km s−1.

En la Fig. 4.7 se presentan las velocidad de cada componente gaussiana, calcu-
ladas a partir la longitud de onda central de cada ajuste. De esta se observa que las
velocidades de la componente secundaria (o ancha) son mayores ,aproximadamente el
doble, que las componente dominante (o estrecha). Notamos que las componentes son
aproximadamente iguales en los valores positivos y negativos exceptuando la región B,
donde en la componente dominante aparece como negativa, mientras que en la compo-
nente secundaria aparece como positiva.

La componente estrecha tiene asociadas velocidades más bajas que la componente
ancha. Esta diferencia de velocidades más altas puede sugerir que la componente ancha
indica una componente de gas que sale del disco.

4.4.2 Tasa de Formación Estelar

La tasa de formación estelar (SFR) fue derivada de los mapas de flujos de Hα obtenidos
con la cámara IO:O del Telescopio Liverpool. Los flujos fueron corregidos por la ex-
tinción con el factor AHα obtenidos de la Fig. 3.10 con los datos espectroscópicos de
MUSE. Para construir relaciones pı́xel a pı́xel se realizó un proceso de ajuste del campo
de visión y tamaño de pı́xel del instrumento IO:O. Para convertir las luminosidad de Hα
a SFRs en cada spaxel se utilizó la calibración de (Kennicutt Jr 1998) (Eq. 4.2 ), ajus-
tada a una función inicial de masa de (Chabrier 2003). En la Fig. 4.8a se muestra el
mapa de la formación estelar

SFR
[
M⊙ yr−1

]
=

LHα

2.1× 1041 erg s−1
(4.2)

Se ha sugerido que existe un umbral de densidad de superficie de formación estelar
(ΣSFR) de 0.1 M⊙yr−1kpc−2para generar un viento en brotes estelares locales (Heck-
man 2002). Dado que la estimación de ΣSFR requiere el área por pı́xel, es importante
caracterizar adecuadamente la extensión sobre la cual está ocurriendo la formación es-
telar. Para calcular la densidad de tasa de formación estelar es necesario dividir entre el
área proyectada de cada spaxel (tomando en cuenta la inclinación de la galaxia). Cada
pı́xel representa un área de ∼ 670 pc. Finalmente se obtiene el mapa ΣSFR (ver Fig.
4.8b) en unidades de M⊙yr−1kpc−2.

La tasa de formación estelar total en el campo de visión de la Fig. 4.8 es de 0.6
M⊙yr−1(la total en la galaxia es de 1.2 M⊙yr−1), representando la mitad de la emisión
de toda la galaxia. Esto nos indica una presencia alta de formación de estrellas. En la
Fig. 4.8a se muestra una región brillante la cual presenta una tasa de formación estelar
más intensa que en el resto de las regiones (aproximadamente un orden de magnitud).
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4.4.3 SFR vs. vout
La relación entre la velocidad máxima del viento y las propiedades de las regiones se
han usado para discernir los modelos fı́sicos que generan los mecanismos de eyecta
(Chen et al. 2010; Murray et al. 2011; Newman et al. 2012). Se realizaron dos tipos de
ajustes esperados según los modelos fı́sicos. En la Fig.?? se muestran los ajustes. El
primero corresponde a vientos impulsados por momento (vout ∝ Σ2

SFR), representado
por la lı́nea rayada roja. En este tipo de ajuste, los vientos son impulsados por la
radiación de estrellas jóvenes (Murray et al. 2011).

Por otro lado, los vientos impulsados por energı́a siguen una relación diferente,
como vout ∝ Σ0.1

SFR, representada por la lı́nea rayada azul. Este mecanismo está domi-
nado por la retroalimentación de supernovas (Chen et al. 2010).

Se realizó un tercer ajuste (lı́nea continua negra), en este no se dio una pendiente
previamente conocida, directamente se calculó la pendiente a los puntos. De los ajustes
se nota que no existe una dependencia considerable de la velocidad máxima del viento
con la densidad superficial de tasa de formación estelar indicando que estos vientos son
provocados por supernovas.

4.4.4 Factor de carga masa
El factor de carga masa (η) se define como la razón entre la tasa de masa eyectada y
la tasa de formación estelar. Este parámetro es importante que caracteriza la retroal-
imentación en las simulaciones cosmológicas. Este valor es una medida de que tan
eficiente la eyecta de gas, materia y energı́a se encuentra acoplada a la energı́a pro-
ducida por la formación estelar. Esta dado por la siguiente ecuación

η = Ṁout/SFR, (4.3)

donde Ṁout es la tasa de la masa del viento y SFR es la tasa de formación estelar.
Valores de η ∼ 1 indican que la masa de gas eyectada es comparable a la masa de gas
convertida en estrellas. La masa de gas del viento está dada por (Concas et al. 2022),

M
[OIII]
out = 5.33× 104

(
L
[OIII]
B

1040erg s−1

)(
100cm−3

ne

)
1

10[O/H]
M⊙ (4.4)

donde 10[O/H] es la abundancia de oxı́geno en unidades solares, L[OIII]
B es la luminosidad

de la componente ancha y ne es la densidad electrónica derivada en la Sección 3.3.2.
La tasa de masa eyectada está dada por, considerando una geometrı́a esférica o

multicono,

Ṁout =
Moutvout
Rout

= 1.02× 10−9
( vout
km s−1

)(Mout

M⊙

)(
kpc

Rout

)
M⊙ yr−1 (4.5)

Una fuente significativa de incertidumbre en la tasa de pérdida de masa (Ṁout) es
la extensión radial del flujo de salida (Rout). Este valor puede variar de punto a punto
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en una galaxia y con el tiempo en una lı́nea de visión especı́fica. La elección de un Rout

único para cada spaxel depende de suposiciones sobre la región que contribuye al flujo
de salida observado. Para IRAS08, se ha asumido un Rout de 500 pc basándose en es-
tudios previos de estallidos estelares cercanos y observaciones especı́ficas. Finalmente
en la Fig.4.10 se muestra el mapa del factor de carga masa. Los valores obtenidos son
menores a uno significa que la SFR es mayor que la tasa de expulsión de masa, lo cual
es común en regiones donde la formación estelar está ocurriendo de manera activa y
eficiente.

4.4.5 Difuminado del haz
Un paso importante en la determinación de la dispersión de velocidades es el del di-
fuminado del haz (beam smearing). Una galaxia de disco cuando es observada con un
ángulo de inclinación alto tendrá su movimiento de rotación casi directamente en la
lı́nea de visión, esto incrementa la distribución de las velocidades radiales observadas,
aumentando ası́ la dispersión en velocidad. Cuando se tiene una resolución espacial
baja las caracterı́sticas espectrales en la lı́nea de visión se mezclan, dando como resul-
tado un aumento en la dispersión de la velocidad observada. El impacto de este efecto
en las observaciones depende de parámetros como la inclinación de la galaxia y el gra-
diente de velocidades en ella. A continuación se explicará el procedimiento a seguir
para analizar el impacto de este efecto en los resultados.
Se construye un cubo de datos sintéticos del tamaño de pı́xel y campo de visión de
MEGARA donde en cada spaxel se crea una gaussiana utilizando como amplitud la am-
plitud obtenida del ajuste de una única gaussiana, como centroide la velocidad obtenida
del modelo teórico de rotación de disco y para la desviación estándar se define constante
entre los spaxeles con el valor de la resolución instrumental la que corresponde 10.6 km
s−1. Posteriormente este cubo de datos sintéticos se convoluciona con la PSF1 (la cual
es considerada como una gaussianas con un ancho de 3 pı́xeles). El resultado de este
efecto es el cambio en la velocidad central y la desviación estándar de las gaussianas.
Este efecto es de importancia en la determinación de desviación estándar de las com-
ponentes anchas, ya que se debe de asegurar que este ensanchamiento supera el umbral
instrumental. En la Fig. 4.11 se muestra el ejemplo del ajuste en uno de los spaxeles
del borde, en este notamos como ambas gaussianas muestran diferentes amplitudes,
centroides y desviación estándar debido a la convolución. En la Fig. 4.12a se muestran
las razones de los valores de la desviación estándar antes y después de la convolución.
Mientras que en la Fig. 4.12 se muestra la razón del valor de la desviación estándar de
la componente ancha y el ajuste de una gaussiana. De estos mapas se concluye que el
efecto del difuminado del haz representa aproximadamente un 10% al ensanchamiento
de la lı́nea con respecto a la lı́nea estrecha, mientras que los ensanchamientos encon-
trados en los resultados de los ajustes multigaussianos representan aproximadamente el

1 La Función de Dispersión del Punto (PSF) de un telescopio describe cómo el sistema óptico re-
sponde a una fuente puntual de luz, indicando la distribución de luz en la imagen que proviene de un
objeto puntual.
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50% de ensanchamiento con respecto a la lı́nea estrecha.

4.5 Cinemática del gas vs estelar

La caracterización de cada componente gaussiana es crucial en el entendimiento del
viento. Una de las preguntas es si el gas tiene una contra parte estelar asociada o si
se trata de una emisión nuclear. Para esto se realiza la diferencia de las componentes
anchas y estrechas de la velocidad estelar del spaxel correspondiente y la velocidad
del núcleo. Una vez obtenida la cinemática estelar, se buscará asociar cada una de las
componentes con su contra parte estelar. Para ello se tiene dos mapas de velocidades
del gas, cada uno correspondiente a una componente. De las Fig. 4.13a y 4.13b se
destaca que ninguna de las componentes de gas se encuentra en reposo respecto a las
estrellas. De las Figs. 4.13a y 4.13c se observa que las velocidades de la componente
dominante se encuentran desfasadas de su contraparte estelar y la velocidad nuclear. Sin
embargo existen regiones donde la velocidad de la componente secundaria corresponde
a la velocidad estelar, lo que indica que su velocidad se encuentra relacionada a la de
las estrellas.

Hasta ahora se ha identificado cada componente considerando sus valores en am-
plitud y desviación estándar. Para complementar este análisis se definen la componente
ancha corrida al azul y la componente ancha corrida al rojo. Esta definición permite
conocer la distribución de los spaxeles, y destacar aquellos que se encuentran corridos
al rojo. En la Fig. 4.14 se muestra una análisis similar al de la Fig. 4.13, la diferencia
es que se tratan las componentes sistemáticas. La componente izquierda se encuentra
asociada en varios pı́xeles a la velocidad estelar. Mientras la componente derecha pre-
senta un desfase de hasta 100 km s−1con respecto a la cinemática estelar y la velocidad
del núcleo.

En la Fig. 4.15 se muestra en pı́xeles azules las regiones donde la componente
ancha se encuentra corrida al azul, de manera similar se muestra en pı́xeles rojos donde
la componente ancha se encuentra corrida al rojo. Se muestra una apertura totalmente
corrida al rojo, además se observa una simetrı́a respecto al centro donde las componente
anchas corridas al rojo y azul se encuentran. Se observó en algunos ajustes (véase
4.16) que la velocidad estelar está cercana al valor promedio de las velocidades de las
componentes anchas y estrechas. Esto sugiere que se trata de una emisión bipolar,
donde ambas componentes representan un gas, con una parte alejándose de la estrella y
la otra acercándose. En la Fig. 4.17 se muestra los spaxeles donde la cinemática estelar
coincide con los valores promedios de los centroides de las galaxias, de esto se nota
que en la región cercana al centro de galaxia se necuentra esta coincidencia entre los
spaxeles, en estos spaxeles es donde podemos asociar una emsión bipolar de gas.
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4.6 Diagramas diagnósticos
De las razones de lı́neas de los mapas de flujo, se realizaron los diagramas diagnósticos
BPT (Baldwin et al. 1981), llamados ası́ por Baldwin, Philips, y Terlevich, con el
fin de identificar los mecanismos de excitación en el centro de la galaxia. Se uti-
lizaron las razones de lı́nea [O III] λ5007 Å/Hβ, [O I]λ6300 Å/Hα, [N II]λ6584 Å/Hα,
y [S II]λλ6717,31/Hα. Se muestran en la Fig. 4.18 también los mapas de las ra-
zones de lı́neas de cada uno de los diagramas BPT. Se observa una mayor dispersión
en los mapas de [N II]λ6584 Å /Hα y [O III]λ5007 Å /Hβ , mientras que en los ma-
pas de [S II]λλ6717,31/Hα y [O I]λ6300 Å /Hα se muestran regiones más definidas,
similares a las regiones definidas en la Fig. 4.2.

Las lı́neas fueron corregidas por extinción, pero esto no presentó un cambio con-
siderable en los diagramas finales debido a su proximidad en longitud de onda.
En la Fig. 4.19se muestran los tres diagramas BPT, donde cada punto representa un
spaxel. Las lı́neas rayadas corresponden a modelos de foto ionización (los cuales se
explican a detalle en la siguiente sección). Se usaron los cálculos de Xiao et al. (2018)
basados en Sı́ntesis Espectral y Población Binaria (BPASS Eldridge et al. 2017). No-
tamos en esta figura que los puntos del gas ionizado observado es compatible con ser
producido por la formación estelar (SF) de acuerdo a (Kewley et al. 2006). Se nota
también que los puntos donde el ajuste de doble gaussianas es más confiable se en-
cuentran en regiones de menor ionización. Los puntos caen mayormente en las edades
de entre 10-20 millones de años y parámetro de ionización logU=-3.5. exceptuando el
trazado por [O I]λ6300 Å /Hα el cual tiene puntos en una región de log U=-3.0 y edades
de 5-10 millones de años. El parámetro de ionización es una medida adimensional que
cuantifica la capacidad de la radiación ionizante de ionizar un gas.

4.6.1 Modelo de foto ionización
Un modelo de fotoionización es una herramienta teórica en astrofı́sica que se utiliza
para comprender y predecir la interacción entre la radiación ionizante y el gas inter-
estelar. Estos modelos calculan cómo la radiación ultravioleta y de rayos X de las
estrellas jóvenes ioniza el gas circundante, produciendo una región de gas ionizado que
emite radiación en diferentes longitudes de onda (Ferland et al. 1998). Estos mode-
los consideran la fı́sica detallada de los procesos de ionización y recombinación, las
propiedades del gas (como densidad, composición quı́mica y temperatura), y la forma
del espectro de la fuente de radiación. Dadas

BPASS es un modelo de sı́ntesis de poblaciones estelares que incorpora la evolución
de estrellas binarias, además de estrellas individuales. Este modelo es particularmente
relevante en el contexto de la fotoionización porque proporciona espectros de emisión
de poblaciones estelares que pueden ser utilizados como entrada en modelos de fotoion-
ización (Eldridge and Stanway 2009). El incluir las estrellas binarias producen flujos
altos y razones de [O III]/Hβ que concuerdan con los datos observados y no serı́an
reproducibles con estrellas individuales. Este modelo ha sido utilizado para determi-
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nar parámetros fı́sicos como la edad, parámetro de ionización y densidad del gas (e.g
Gómez-González et al. 2024).

Este se destaca por la evolución estelar binaria: Modela cómo las interacciones
binarias, como la transferencia de masa, la fusión de estrellas y las explosiones de
supernova, afectan las propiedades de las poblaciones estelares (Eldridge and Stanway
2009; Eldridge et al. 2017). Los resultados de BPASS vienen del modelo de CLOUDY2

(Ferland et al. 2017).

2 Cloudy es un código de sı́ntesis espectral diseñado para modelar una amplia variedad de nebulosas
interestelares, desde regiones H II y nebulosas planetarias, hasta Núcleos Activos de Galaxias y el medio
caliente intracluster que permea los cúmulos de galaxias
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(a) Centro de NGC 1087 en el filtro F200W de JWST. Las estrellas viejas estrellas emiten la mayor parte
de su luz en longitudes de onda infrarrojas, por lo que el filtro F200W es ideal para observarlas.

(b) Centro de NGC 1087 en el filtro F438W de HST. Las estrellas jóvenes emiten la mayor parte de su
luz en longitudes de onda azules, por lo que el filtro F438W es ideal para observarlas.

Fig. 4.1: Zona central de NGC 1087 con los filtros F200W y F438W de JWST y HST respecti-
vamente. Se muestra el centroide asociado a las coordenadas RA: 2h 46m 25.23s, DEC: 0° -29’
-55.94”. Los contornos morados indican valores 10 < δBIC < 70, los contornos verdes de δBIC

> 70.

Página 60



4.6. DIAGRAMAS DIAGNÓSTICOS

Fig. 4.2: Mapa de continuo (panel superior) y emisión (panel inferior) de [O III] obtenidos con
el instrumento MEGARA. El pı́xel con el valor máximo en flujo del continuo se muestra con
una X de color amarillo mientras que el máximo de emisión con una X de color blanco.
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Fig. 4.3: Mapa de continuo (panel superior) y emisión (panel inferior) de [O III] obtenido con
el instrumento MUSE. El pı́xel con el valor máximo en flujo del continuo se muestra con una X
de color amarillo mientras que el máximo de emisión con una X de color blanco.
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Fig. 4.4: Mapa de Hα obtenido con F657N de HST. En este mapa se muestran las mismas
regiones que en las Figs. 4.2 y 4.3. Los contornos son de igual manera de la emisión de Hα. La
región C presenta una emisión muy tenue la cual se encuentra difuminada debido a la resolución
espacial de la imagen.
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(a)

(b)

Fig. 4.5: Comparación de velocidades de componentes gaussianas: (a) Diferencia de veloci-
dades entre las dos componentes gaussianas y (b) velocidad promedio entre los centroides de
las dos componentes gaussianas. La lı́nea rayada negra y gris representan los semi ejes mayor
y menor respectivamente. A ambos mapas cinemáticos se le resta la velocidad sistemática dada
en 3.1.
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4.6. DIAGRAMAS DIAGNÓSTICOS

Fig. 4.6: Se muestra la velocidad máxima del outflow. Se sobreponen lı́neas rayadas de color
negro y gris representando los semi ejes mayor y menor respectivamente
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(a)

(b)

Fig. 4.7: Comparación de velocidades de las componentes gaussianas: (a) Velocidad de la
componente dominante (o estrecha) y (b) velocidad de la componente secundaria (o ancha). La
lı́nea rayada negra y gris representan los semi ejes mayor y menor respectivamente. A ambos
mapas cinemáticos se le resta la velocidad sistemática dada en 3.1.
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(a) Mapa de ΣSFR

(b) Mapa de densidad de ΣSFR para la región central de NGC 1087. Derivada de la luminosi-
dad de Hα y corregida por la extinción.

Fig. 4.8: Mapas de ΣSFR y su densidad superficial para la región central de NGC 1087. Los
mapas fueron corregidos por extinción haciendo uso del mapa Fig. 3.10b.
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CAPÍTULO 4. DISCUSIÓN Y RESULTADOS

Fig. 4.9: Se muestra la velocidad máxima del viento vs. la densidad de tasa de formación
estelar, ΣSFR. En el panel izquierdo se muestran los spaxeles con una S/N > 20 y con un δBIC

correspondiente a dos componentes gaussianas. En el panel de en medio se muestra los spaxeles
con un δBIC fuerte, el cual corresponde a valores mayores a 70. En el panel derecho se muestran
los puntos con valores de ΣSFR > 1 M⊙yr−1kpc−2. Las lı́neas sólida negra corresponden al
ajuste de potencia sin considerar previamente una pendiente, se obtuvieron las pendientes -0.06,
-0.04, -0.156 (de izquierda a derecha). Las estrellas corresponden a la integración de SFR y área
en las aperturas definidas en la Fig. 4.2. Los colores de A,B,C,D y E son lima, naranja, azul,
cian y amarillo respectivamente.
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Fig. 4.10: Mapa del factor de carga masa. Es una cantidad adimensional dada su definición, se
muestran los valores en log10.
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Fig. 4.11: Ejemplo de un spaxel de la gaussiana antes y después de la convolución. En el eje de
las velocidades está restada la velocidad estelar del respectivo spaxel.
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(a) Mapa de la razón del valor sigma de la gaussiana del cubo de datos después y
antes de la convolución

(b) Mapa de la razón de la desviación estándar de la componente ancha y el valor
de desviación estándar del ajuste de una gaussiana.

Fig. 4.12: Mapa de la razón de las desviaciones estándar. Se muestra la comparación de la razón
de la desviación estándar de la componente ancha y el valor de desviación estándar del ajuste
de una gaussiana en el cubo de datos.
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(a) Velocidad de la componente dominante menos
la velocidad estelar.

(b) Velocidad de la componente secundaria menos
la velocidad estelar.

(c) Velocidad de la componente dominante menos
la velocidad nuclear.

(d) Velocidad de la componente secundaria menos
la velocidad nuclear.

Fig. 4.13: Se muestran 4 paneles correspondientes a la resta entre las cinemáticas del gas y la
estelar (a). Se muestra la resta de la velocidad de la componente dominante y la velocidad del
modelo estelar teórico, dado que este restringe de manera más precisa la cinemática del disco
(b). Se muestra la resta de la velocidad de la componente secundaria y la velocidad del mod-
elo estelar teórico (c). Se muestra la resta de la velocidad de la componente dominante y la
velocidad del modelo estelar teórico del punto central (d). Se muestra la resta de la velocidad
de la componente secundaria y la velocidad del modelo estelar teórico del punto central. Los
contornos de color negro corresponden al filtro 814W de HST y los contornos de color magenta
corresponden al filtro 200W de JWST. Se incluyen también los semiejes mayor y menor repre-
sentados por las lı́neas rayadas negras y grises, respectivamente.
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(a) Velocidad de la componente izquierda menos la
velocidad estelar.

(b) Velocidad de la componente derecha menos la
velocidad estelar.

(c) Velocidad de la componente izquierda menos la
velocidad nuclear.

(d) Velocidad de la componente derecha menos la
velocidad nuclear.

Fig. 4.14: Se muestran 4 paneles correspondientes a la substracción de las cinemáticas del gas
y la estelar. (a); Se muestra la resta de la velocidad de la componente derecha y la velocidad del
modelo estelar teórico dado que este restringe de manera más precisa la cinemática del disco.
(b); Se muestra la resta de la velocidad de la componente izquierda y la velocidad del modelo
estelar teórico. (c);Se muestra la resta de la velocidad de la componente izquierda y la veloci-
dad del modelo estelar teórico del punto central.(d);Se muestra la resta de la velocidad de la
componente derecha y la velocidad del modelo estelar teórico del punto central. La descripción
restante es la misma que en la Fig. 4.13
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Fig. 4.15: Diferencia de las amplitudes de las componentes derechas e izquierdas. Las descrip-
ciones son las mismas que en la Fig. 4.13.
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Fig. 4.16: Se muestra el ejemplo de un ajuste en un spaxel. La descripción es la misma que la
Fig. 3.9. La lı́nea rayada roja representa la velocidad cinemática estelar.
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Fig. 4.17: Se muestra el mapa de la velocidad promedio entre las componentes y la velocidad
estelar. Los valores cercanos a ceros presentan la velocidad estelar cercana asociada al valor
promedio de las dos componentes.
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4.6. DIAGRAMAS DIAGNÓSTICOS

Fig. 4.18: Mapas de razones de lı́neas ópticas. Se muestran los mapas de razones de lı́neas
utilizados para realizar los diagramas BPT. El titulo de cada razón de lı́nea se muestra en la
parte superior de cada mapa.[S II]λλ6717,31 representa la suma de los flujos del doblete. La
escala mostrada en cada barra de color es logarı́tmica.
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Fig. 4.19: Diagramas de diagnóstico de la región central de NGC 1087; (izquierda superior)
Razón de lı́nea [O III] λ5007 Å/Hβ vs. [N II] λ6584 Å/Hα; (derecha superior) Razón de lı́nea
[O III] λ5007 Å /Hβvs. [S II] λλ6717,31/Hα; (inferior) Razón de lı́nea [O III] λ5007 Å/Hβvs.
[O I] λ6300 Å/Hα. Los colores verdes, morados y rojos en los puntos representan el ajuste
fuerte, moderado y débil respectivamente. Las curvas están codificadas por colores para denotar
las edades: 1-2.5 Myr azul, 2.5-5 Myr cian, 5-10 Myr verde, 10-20 Myr amarillo y 20-100 Myr
rojo. (derecha) La codificación de colores de los modelos es la misma que en la izquierda,
excepto que solo se muestran los modelos binarios en log U = -3.5 para dos densidades que
están indicadas. Los modelos de baja ionización binaria (-3.5 < log U < -3.0) con edades > 5
Myr y ne de 100 cm−3 ajustan simultáneamente las cuatro cantidades graficadas para la mayorı́a
de las regiones.
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Capı́tulo 5
Conclusiones y trabajo futuro

Se presenta en este trabajo un análisis espectroscópico y fotométrico en la región cen-
tral de NGC 1087. Los datos espectroscópicos fueron tomados con el instrumento
MEGARA, instalado en el Gran Telescopio Canarias, ubicado en el Observatorio del
Roque de los Muchachos en La Palma, Islas Canarias. Las observaciones se realizaron
en modalidad IFU con el VPH MR-G, cubriendo un rango de longitud de onda de
aproximadamente 4960 Å a 5440 Å y con una resolución espectral de R ∼ 12000.
También se utilizaron datos del instrumento MUSE, instalado en el VLT en el Obser-
vatorio en el Cerro Paranal, cubriendo un rango de longitud de onda de 4650 Å a 9300
Å y con una resolución espectral promedio de R ∼ 2750.
Adicionalmente, se emplearon datos de los archivos del HST y JWST, utilizando los fil-
tros F555W, F657N y F814W del HST, y el filtro de banda corta F200W del JWST con
el fin de aprovechar la alta resolución espacial para identificar estructuras relacionadas
al viento. Se obtuvieron los siguientes resultados:

• Mediante pPXF se ajusto un continuo estelar y se obtuvo un mapa de cinemática
estelar para el cubo de datos de MEGARA.

• Se realizó un ajuste de componentes dobles gaussianas en el perfil de la lı́nea
de emisión de [O III]λ5007 Å. En dos casos: el primero con una componente
ancha y una estrecha, y el segundo con dos componentes estrechas (dobles picos).
Asumiendo que la componente ancha esta formada por un gas fuera del disco de
la galaxia.

• Se determinó el centroide de la galaxia con el filtro F200W correspondiente a
las coordenadas RA: 2h 46m 25.23s, DEC: 0° -29’ -55.94” el cual no está clara-
mente definido con otras observaciones disponibles, y no coincide con el pico de
emisión de gas. Las coordenadas del centroide fueron obtenidas gracias a la alta
resolución espacial de este filtro.

• Se ajustó un modelo de rotación estelar de disco a la cinemática obtenida con
MEGARA obteniendo los siguientes parámetros: ángulo de posición (P.A=13°)
y la velocidad sistemática (vsys=1482.73).
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• Se realizaron diagramas diagnóstico spaxel a spaxel los cuales indican que se
trata de regiones de formación estelar, pero integrando las regiones por apertura
se encuentra que estas se dirigen más hacia la zona de choques en los diagramas.

• Se encontró en la región central que la velocidad estelar se encuentra asociada al
valor promedio de la componente estrecha y dominante indicando que se trata de
una posible emisión bipolar.

• Se identificaron componentes anchas corridas al azul, pero también una región
con las componentes anchas corridas al rojo las cuales pueden ser asociadas a
un gas alejándose de la galaxia. La radiación del gas puede estar menos intensa
debido a la presencia de polvo en la galaxia, sustentada la extinción encontrada
y la emisión en infrarrojo.

• Se encontró clara evidencia cinemática de vientos estelares en las regiones de
formación estelar.

5.0.1 Trabajo futuro
Como parte del trabajo futuro se propone trabajar a profundidad imágenes en los filtros
F300M, F335M y F360M para obtener mapas de Hidrocarburos aromáticos policı́clicos
asociados con un medio interestelar neutro e indicadores también de regiones con fo-
toionización. Alcanzando resoluciones espaciales de 78 arcsec pc−1 revelando estruc-
turas como burbujas y plumas en la galaxia.
Se planea estudiar el resto de la muestra de las 50 galaxias de la colaboración BEARD,
identificando súper vientos en galaxias con diferentes inclinaciones para obtener una
interpretación más amplia de estos.
Se complementará el ajuste en los perfiles de lı́neas asimétricos con un código que de-
fine una ecuación de movimiento para el viento, manteniendo la fı́sica subyacente al
fenómeno y considerando un perfil de densidad para el viento (Flury et al. 2023).
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I survey. Astronomy and Astrophysics, 595:A118.

Veilleux, S., Cecil, G., and Bland-Hawthorn, J. (2005). Galactic Winds. Annual Review of
Astron and Astrophyss, 43(1):769–826.

Walch, S. (2023). Stellar feedback from sub-parsec to galactic scales. In Ossenkopf-Okada, V.,
Schaaf, R., Breloy, I., and Stutzki, J., editors, Physics and Chemistry of Star Formation: The
Dynamical ISM Across Time and Spatial Scales, page 97.

Woosley, S. E., Heger, A., and Weaver, T. A. (2002). The evolution and explosion of massive
stars. Reviews of Modern Physics, 74(4):1015–1071.

Woosley, S. E. and Weaver, T. A. (1988). The evolution and explosion of massive stars. Reviews
of Modern Physics, 60(1):1–38.

Página 88



REFERENCIAS

Xiao, L., Stanway, E. R., and Eldridge, J. J. (2018). Emission-line diagnostics of nearby H II
regions including interacting binary populations. Monthly Notices of the Royal Astronomical
Society, 477(1):904–934.

Página 89





List of Figures

1.1 Bosquejo MGC . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 4
1.2 Burbujas en LMC . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 6
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